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Resumo

Determinar o mecanismo por tras da aceleracdo cosmicatconst dos maiores desafios para
a cosmologia. Vérias propostas tem sido discutidas, qualgdde a inclusdo de uma com-
ponente exética no contetdo material do Universo com poassgativa, a qual é chamada de
energia escura, até modelos de modificacdo da gravidadeeasfies adicionais, entre outros.
Se aceitamos a hipétese da energia escura para explicaracdieracdo, esse problema pode
potencialmente trazer a luz novos conhecimentos, ndo steaala cosmologia, mas também
nas teorias da fisica de altas energias. Neste contextosittnpropostos modelos a partir
de um ponto de vista fundamental, tais como campos de gsértes ou campos fantasma,
etc., e outros um pouco mais fenomenologicos, como sao oslazydz)CDM, cujo objetivo
principal € determinar a equacao de estado (EdE) que destrnvergia escura.

Neste trabalho, nés discutimos uma forma geral ndo coroelada para parametrizacdes
da equacdo de estado da energia escura domfgo= Wy + W;g(2), através da realizacéo
de um mapeamento linear dos parametros desta equagae,v(;), €m um novo conjunto
(Wo —W,). Considerando duas parametrizacdes da EdE e utilizarmbhs @duais de Supernovas
do tipo la (compilagdo Union2.1), RCF (Planck e WMAP9) e méds de OAB dosurveys
SDSS, WiggleZ e 6dFGS, n6s mostramos que a figura de méritdado W, — W, torna-se
significativamente maior do que no plawg— w;. Também é derivada uma expressao analitica
geral para quantificar o aumento da FoM ao realizar este ggoadsformacdes entre espacos
paramétricos, utilizando a abordagem da Matriz de Infoéoalg Fisher.

Palavras chaves: Cosmologia; energia escura; modelg&)CDM; espaco paramétrico;
figura de mérito.
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Abstract

Determining the mechanism behind cosmic accelerationtitotes a major challenge for the-
oretical and observational cosmology. Several proposals been discussed in the literature,
which range from the inclusion of an exotic component witgatere pressure in the material
content of the universe, so-called dark energy, to modifraslity and extra dimension models,
among others. If we accept the hypothesis of dark energyptagxthe current acceleration,
this problem may potentially bring to light new insights.eBe will occur not only in the field of
cosmology but also in high energy physics theories. In #gsrd, models have been proposed
from a more fundamental point of view, such as quintessenpbhantom fields, etc., and others
phenomenological, such agz)CDM, whose main objective is to determine the equation of
state (EoS) that describes dark energy.

In this work, we discuss a general uncorrelated equatiothiatime-dependent parameteri-
zations of the dark energy EoS by performing a linear mappirige EoS parameters. For EoS
of the typew(z) = wp + wy, we transformp — wy) into a new setyp — w,). We consider two
EoS parameterizations and use current data from type larSayze (Union2.1 compilation),
CMB (Planck and WMAP9 colaborations) and BAO measuremeants SDSS, WiggleZ and
6dFGS surveys. We show that the figure of merit of wae- w, plane becomes significantly
larger than that of the, —w;. By using the Fisher Information Matrix approach, we alstaob
a general analytical expression to quantify the increaskeoFoM for general transformations
between parametric spaces.

Keywords: Cosmology; dark energyy(z)CDM models, parametric space; figure of merit.
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1 Introducao

O estudo da origem e evolugao do Universo e, de todas asugatrgfue hoje observamos tem
sido de grande interesse ao longo da historia da humanidadém, o que se conhece como
cosmologia surgiu na antiga Grécia a partir de um ponto de Vilesofico. Mais tarde, na
Idade Média, este conhecimento tornou-se também parteistassdes religiosas. Na Idade
Moderna, cabe ressaltar o trabalho feito por Immanuel Kastia obra prima “Critica da Razao
Pura” [1], na qual ele definiu, de maneira exaustiva, 0s conceitosrdpd e espaco, conceitos
estes que, obviamente, estavam ligados a forma que erdgjgregealidade naquele momento.
Todas essas ideias acerca do tempo e do espago sofrerantamt@®transformacdes com o
advento da Teoria Especial da Relatividade, onde as duiaseées (até 0 momento distintas)
combinaram-se para fazer parte clintinuumespaco-tempo. Até este ponto, a cosmologia
ainda ndo encontrava-se no cenario formal da ciéncia.

Com o desenvolvimento da Teoria da Relatividade Geral (T&R6)1915 P], o curso da
fisica tomou outro caminho. O interesse por explicar a pddium ponto de vista fisico o
universo como um todo, a sua dinamica e a formacao das esswservadas, estabeleceram
a cosmologia como uma parte da ciéncia e, especificamerfisjaia

Nos seus primeiros anos, a cosmologia fisica ficou limitaggpaculacdes teodricas baseadas
somente em argumentos filosoficos. No final dos anos 20, eb&ewm resultado observacional
gue mudou a forma de entender o universo. Lemaiikeem 1927, encontrou evidéncia ob-
servacional para a expanséao do Universo, a qual foi refargadHubble dois anos mais tarde.
A mudanca de paradigma néo foi imediata e levou alguns arasspeomunidade cientifica
aceitar tal interpretacao.

Com a ideia de um universo em expansao, surge outra questaseqetonverte em parte
essencial da teoria cosmoldgica moderna. Se o universemst&pansao, isto implicaria que,
no passado, as galaxias e demais corpos celestes enconavaais proximos, ou seja, no
passado o universo estaria em uma fase quente e densagiemhaje estd bem estabelecida
e chamamos dBig Bang Nas equactes da gravidade de EinsteiBjgpBangapresenta-se
como uma singularidade se chegassemos a extrapolar ailpiielasle da Teoria da Relativi-

1
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dade Geral indefinidamente nesta fase extrema da histouaiderso. O Universo primordial

se comportava como um reator nuclear formando os elemeves ¢ uma radiacédo de fundo,
cuja temperatura atual foi calculada pela primeira vez gphér e Herman4] e que, a princi-

pio, seria em torno de 5 K. Anos mais tarde, em 1965, a tempardéesta radiacédo foi medida
por Penzias e Wilsorb] com o valor de 3,5 K, sendo galardoados com o Prémio Nobel de
Fisica por este descobrimento. Surpreendentemente aagisiieanha que comeg¢ou como uma
aplicacdo da fisica atbmica a fase primordial do univergpstitui-se como uma das maiores
descobertas da ciéncia, e o segundo grande descobrimetasrdalogia.

Temos descrito até o momento, os fatos mais relevantes gaahe ao desenvolvimento
da cosmologia como uma ciéncia. Até aquele momento, pedsaspeitar que o destino do
universo, seja qual fosse, teria uma expansao desacetirada ao comportamento atrator da
gravidade. Entretanto, a dinamica do universo € mais coagdi. A complexidade da natureza
seria evidenciada quando a finais de 1998, dois grupos dasenhindependentemente, o fato
mais surpreendente da cosmologia desde a deteccao daimad@sgnica de fundo, a expanséo
do Universo esta acelerando! Este fenbmeno é conhecido a@ueleracdo césmica e a sua
explicacdo constitui um dos maiores desafios tanto da cogiaajuanto da Fisica em geral.

Para explicar a aceleracdo cosmica mantendo a TRG de Birssesosmologos introduzem
uma nova componente ao conteudo material do universo, aquoglorta-se como um fluido
com presséo negativa que preenche todo o espaco. O fatoss@@er negativa é a causa da
repulsdo e, consequentemente, da aceleragdo da exparsgdmofza hipotese utilizada para
explicar a aceleragéo cosmica é chamada de Energia Esétira (E

Segundo o modelo cosmoldgico padrédo, o universo é compositOfo de energia escura;
5% de matéria baribnica ndo-relativistica, a matéria comuepodemos perceber tanto eletro-
magnética quanto gravitacionalmente, tal como elétro@strans, protons, etc.; 25% de um
tipo de matéria ndo baridnica que so interage gravitaaiosale, que € denominada matéria
escura; e uma minima fracao de radiacéo.

O modelo cosmoldégico padrao faz uso da constante cosmaldgioas equacdes da gravi-
dade de Einstein como modelo de energia escura, termo queng®arda como um fluido com
pressaq = —p (p sendo a densidade de energia). Embora este modelo ajustelram os
dados observacionais, ele possui problemas de caratearfierdal irreparaveis, como a dis-
crepancia entre o valor de predito pela teoria quantica de campos e o valor estimader-obs
vacionalmente. Isto tem motivado a apari¢cdo de inumeréwedelos para descrever a energia
escura, tais como: modelos com equagdes de estado vanaveisipo ouedshift p = w(2)p,

(6, 7, 8,9, 10, 11]); modelos de campos com pressao negativa como quintéss£nampos
fantasmas ([2, 13, 14, 15, 16]), modelos de gravidade modificad&(R) ([17, 18, 19, 20, 21,
22]) e branas @3, 24, 25, 26)]).

Atualmente, estamos na época que poderia ser consideradadalwgada da cosmologia,
onde estdo sendo feitas grandes quantidades de obsereag@esogicas. Hoje temos acesso
a mais e mais dados que vinculam as nossas teorias fisicaasolservacgdes. Além disso,
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temos um amplo conhecimento da fisica de particulas, a goauima importancia vital no
momento de descrever o universo primordial e que segue seledante na época atual.

Com tudo isto, atualmente, temos a capacidade de provaebgmfundamentais tais como:
o principio cosmolégico, a TRG como teoria de gravitacdo soakas cosmologicas, a con-
servacao do numero de fétons, etc., cuja confirmacéo damabase observacional firme e a
violag&o abriria as portas a nova fisica atuando no univegande escala.

A histéria da cosmologia relativistica tem aproximadaraesin anos. Todavia, ainda temos
muitas pecas do quebra-cabecas do universo para encarimardescricdo da natureza como
€ a cosmologia ndo é nada simples e nos leva a fronteira dedtténumano. Com isto, é facil
entender que apesar de ter uma teoria cosmolégica bemlestdbea pesquisa nesta area da
ciéncia esta longe de chegar ao seu fim.

Esse trabalho esta focalizado na optimizacdo dos vinculespgdem ser impostos aos
parametros da equacéo de estado (EdE) da energia escuraldsw)CDM) através dos
dados observacionais mais recentes. Utilizando o formalida figura de mérito (FoM) para
quantificar o poder de vinculo dos dados atuais, nos reatigama transformacgéo entre es-
pacos paramétricos ou reparametrizacdo da EJE com o abjietiobtermos uma EdE reescrita
em termos de novos parametros que estejam descorrelaggorfddm disso, esta reparametriza-
céo permite obter um aumento no valor da FoM. Finalmentetiapaomos o formalismo da
matriz de informacao de Fisher, podemos encontrar uma £sgweanalitica que relacione o
valor da FoM da EdE original com a FOM da EdE reparametrizada.

A justificativa desse trabalho encontra-se na grande giatdide dados que estao por vir
e ao grande interesse de quantificar a eficiéncia dos novesimegntos em cosmologia. As
contribuigBes originais do trabalho serdo apresentad&sapaulo 4, podendo também ser en-
contradas na referenciaf).

Esta dissertacdo esta organizada da seguinte forma: Ntul@apj apresentaremos o que
constitui o Modelo Cosmolégico Padrédo. No Capitulo 3, esglemos diferentes modelos
empregados para descrever a energia escura. Discutireesde d cenario padrdo, onde a
constante cosmoldgica é a fonte da aceleragdo cosmicapdioa de quintesséncia, campo
fantasma, parametriza¢des da equacao de estado, entre datno Capitulo 4, apresentaremos
0s testes cosmolégicos utilizados para vincular os paramebsmologicos e o objetivo prin-
cipal da dissertagcdo que € a optimizacdo desses vinculosltifm, no Capitulo 5, exporemos
as conclusdes deste trabalho.






2 MODELO COSMOLOGICO PADRAO

A descri¢cdo do universo como um todo, a partir de um ponto ska ¥Visico, constitui o que
hoje € a Cosmologia Moderna, onde as teorias ou modelosdis&o usados para entender a
evolucao passada, presente e futura do nosso Universo,drama formacgéo das estruturas
observadas.

O modelo que melhor descreve as observacdes e que denormsicamo modelo cosmoldgico
padrdo é o chamadeCDM (da sigla em ingléa Cold Dark Matte). Tal modelo utiliza as
hipéteses de homogeneidade e isotropia (Principio Cogjiuald para o universo em grande
escala. Evidéncias observacionais para a isotropia esgstéo em concordancia com as ob-
servacbes de Radiagdo Cosmica de Fundo (ROB)modelo cosmoldgico padrdo possui trés
pilares observacionais:

e A existéncia de uma Radiagdo Césmica de Fundo;
e A Expanséao do Universo;

e A Nucleossintese Primordial dos elementos leves.

Além disso, supfe-se que a dinAmica em grande escala dasmi&egovernada pela in-
teracéo gravitacional tal como descrita pela Teoria datRelade Geral (TRG). A geometria
do Universo é assumida espacialmente plana e os compomeatesais e energéticos neste
cenario sdo: radiacdo, matéria baribnica, matéria escemargia escura.

2.1. Teoria da Relatividade Geral

Apos o estabelecimento da Teoria da Relatividade Espdd&), o paradigma da ciéncia sobre
um espaco e um tempo absoluto mudou drasticamente assimecoi@ia de matéria e energia
como entidades distintas, abrindo as portas ao que hojenbe@® como fisica moderna.

* O qual postula que o Universo € homogéneo e isotropico, jstacha direcdes privilegiadas e todos os pontos
do espaco séo equivalentes.
T Para uma discuss&o sobre evidéncias observacionais dajepeidade espacial, vejad, 29, 30, 31].



6 2.1. TEORIA DA RELATIVIDADE GERAL

Os pressupostos em que se baseia esta teoria sdo dois, €19 da fisica sdo iguais em
todos os sistemas de referéncia inerciais; (2) a velocidadeiz é a mesma para todos 0s
observadores inerciais. Deste modo, era possivel conlzaita eletrodinamica de Maxwell
com a mecanica, sem levar em conta o campo gravitacionaldésido a que a formulacéo da
gravidade feita por Newton era incompativel com o fato quiarmeode viajar mais rapido que
aluz.

Portanto, o objetivo de Einstein era formular uma teoria @d&itacdo que satisfizesse os
principios nos quais se apoiava a sua teoria da Relatividadsiderando que para pequenas
energias, esta formulagdo deve ser reduzida a formulaclewtn [32].

A TRG transformou o0 modo de entender a gravitagéo, afasts@dia ideia que se tinha da
gravidade ao imaginar o campo gravitacional ndo da mesmairag@m que se pode interpretar
0 campo eletromagnético (uma perturbacédo de algum tipo gquegia 0 espaco, que pode
depender do tempo e agir sobre o que chamamos cargas), senagyrpvidade deixa de ser
uma entidade no espaco e no tempo, em que faz com que as nesisas-ae, para ser amesma
geometria do espaco-tempo. Claramente, a nova formulag@abnter termos geométricos
ao ser interpretada desta nova forma, mas também estes dstamelacionados com a massa
e energia (que a partir da TRE séo dois aspectos diferentesstaa entidade) para convergir,
até certo ponto, a teoria bem sucedida de Newton.

Os postulados em que baseia-se a Teoria da Relatividadesaera

¢ Avariedade espaco-tempor&.espaco-tempo € constituido por todos os eventos fisicos,
sendo descrito por uma variedadd, na qual esta definida uma métriz.a

Sobre esta variedade, estdo definidos todos os campos deareaigrgia,y; (ondei
representa distintas classes de campos), 0s quais obedsegmacdes que se expressam
como relacdes entre tensores af) onde as derivadas com respeito as coordenadas sao
derivadas covariantes com respeito a conexao livre deatdesinida porg.

¢ Principio da EquivalénciaSistemas acelerados e sistemas submetidos a campos-gravita
cionais sao fisicamente equivalentes.

e Causalidade local.As equacgOes que satisfazem os campos séo tais que, nenfaim sin
enviado entre dos pontos excede a velocidade da luz.

e Conservacao local da energi&xiste um tensofr ,,, chamado Tensor Momento-Energia
(TME), que é funcdo dos campos de materia-energia e suasd@si tal que, € nulo se
somente se todos os campos séo nulos e possui divergeretia nul

e Equactes de Campo de Einstelss equacdes que descrevem a relacéo entre a métrica e
o conteudo material

1
G, =Ry — égﬂVR = KT, (2.1)
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sdo chamadas Equactes de Campo de Einstein (ECE)Rpndarresponde ao tensor de
Ricci, g, ao tensor métricdR ao escalar de curvaturg,, ao TME,k uma constantée
G,, € chamado tensor de Einstein.

Pode ser demostrado que a derivada covariante do t€psémula (identidade de Bianchi),

Gy = 0, (2.2)

e consequentemente, também sera a derivada covariantelo TM

Dada a simetria e divergéncia nula do tensor de Einsteinpuito de equacotes diferenciais

acopladas néo lineares, que constituem as ECE, se reduziageg independentes3] 34).
Matematicamente, as equacdes de campo de Einstein admiteontermo sem violar os

principios sobre 0s quais repousa a teoria (como sera rdosteaseca®d.l). Este termo adi-

cional é utilizado em modelos cosmolégicos, sendo denainida constante cosmologic.

G — AQuy = KT, (2.3)

2.1.1. Condicdes de Energia

Na TRG € usual restringir a forma dg, sem se referir a uma fonte especifica. Para este
fim, sdo utilizadas as chamadas Condi¢des de Energia (Cay é&mdicdes surgem do estudo
das formas conhecidas de energia e garantem a estabilidagenh. Por exemplo, é bem
conhecido que todas as fontes de energia conhecidas ees@ethamada Condi¢éo de Energia
Forte (CEF) B€].

Cada uma das CE esta enunciada de forma invariante em teorteasbrT,, e de algum
campo vetorial com caracter definido, ou seja, os vetores@updem o0 campo séo tipo-tempo
(t“t, > 0, norma do vetor positiva), tipo-espag@sd, < 0, norma do vetor negativa) ou tipo-nulo
(I, = 0, norma do vetor nuld) ". E conveniente escrever as CE em termos da densjdade
da pressag para o caso de um fluido perfeito ,

Tyv = (p + p)U;zUv = PG, (24)

ondeU* é a quadri-velocidade do fluida4]:

e Condicédo de Energia Fraca (CEFr) afirma qug“t” > 0 para todo vetor tipo-tempit
ou, equivalentementp,> 0 ep + p > 0.

* O valor desta constante define a proporcionalidade entrerm®$ de curvatura (parte esquerda das equagoes)
e o termo de contelido energético (parte direita das eqyaséeslo calculado seu valor determinando o limite
n&o relativistico para obter a equaco de Poisson da grawitdewtoniana. O valor da constante € 87G/c”.

§ Notando que as definicbes apresentadas da classificacimdtietor é feita com assinatura €, —, —).

T Lembre-se que a norma de um vetor é um invariante relativisiu seja, ndo depende do sistema de referencia
(coordenadas) .
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e Condicdo de Energia Nula (CEN) afirma qigl“l” > 0 para todo vetor tipo-nully ou,
equivalentementg, + p > 0.

e Condicao de Energia Dominante (CED) afirma q¢“t” > 0 para todo vetor tipo-tempo
t“ e que o vetof,,t* ndo é tipo-espaco, isto &,, T t“t' > 0. Para o caso de um fluido
perfeito, a CED implica que > |p|. Note-se que a CED inclui a CEF.

e Condigédo de Energia Dominante Nula (CEDN) é a CED para vetoués. Para todo
vetor tipo-nuldl*, T,,I“I" > 0 eT,,I* n&o é tipo-espacd{, T}I*I* > 0. No caso do fluido
perfeito, esta condicdo pode ser escrita comp, |p| oup = —p. Note-se que inclui a
CED com a modificacdo que permite tamber —p.

e Condicao de Energia Forte (CEF) afirma qyg~“t’ > 1Tt"t, para todo vetor tipo-tempo
t#, ou para um fluido perfeito+ p>0ep +3p > 0.

Na Figura2.1, sdo mostradas as restricbes que cada uma das CE impde oqplap,
bem como a condicaw > -1, a qual ter4 muita importancia no estudo dos chamados campo
fantasmas.

2.2. Distancias Cosmologicas

Na area da Astronomia, uma das questdes fundamentais émiteighio de distancias. Além
das dificuldades observacionais para medi-las, que podeomsgderar causadas somente por
limitagcdes tecnologicas, existe uma impossibilidaddnsgca na determinacdo direta de uma
distancia fisica. Na teoria da Relatividade, o que se pddedretar como a distancia fisica real
é chamada de distancia propria, sendo definida como a destéspaco-temporal entre dois
pontos determinada em simultaneidagld [

Em um universo para o qual é valido o PC, ou seja, 0 universmmdsco e homogéneo glob-
almente, a métrica associada a este € a chamada métriceede&nin-Lemaitre-Robertson-
Walker (FLRW), com o elemento de linha dado por:

1
1-Kr2

d< = di - aX(t) dr? + r2dQ?| | (2.5)

ondea(t) é o fator de escalake a constante de curvatura. O fast) esta associado ao tamanho
do universo e possui dimensdes de comprimérgnguanto que a constarkedetermina o tipo
de geometria espacial, que poderia ser de trés classegatisti

K>0 — Geometria Fechada ou Esférica
K=0 = Geometria Plana ou Euclidiana (2.6)
K<0 < Geometria Aberta ou Hiperbodlica.

I Para uma discusséo sobre o papel que tem o fator de escala@méinica e as dimensbes associadas a ele,
veja [38].
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a) WEC  °

¢) DEC % d) NDEC p

Figura 2.1.: Representacgao das condi¢des de energia pdhaidmperfeito no plang — p. As
regides sombreadas obedecem as restricdes impostas gdla4.C

Esta constante pode ser normalizada, assumindo valot€s=del, 0, -1 *, para uma geome-
tria fechada, plana e aberta, respectivamente.

A primeira distancia a ser definida € a Distancia Propria sic&ique, como ja foi men-
cionado anteriormente, corresponde a distancia entrgpdoi®s do espaco medida simultane-
amente. A distancia prépria entre um objeto com coordenasiaaciais¢ = (r, 01, ¢1) € um
observador na origem &9

do=at) [ vldfrim ~ (O, 2.7)

* Na métrica de FLRW, pode ser normalizada a constante detauavau o fator de escala a s#ty) = 1, mas
néo os dois simultaneamente.



10 2.2. DISTANCIAS COSMOLOGICAS

ondey é denominado distancia radial comével e definido como,

sin!(VKr)/ VK, se K>0
x(r) = r, se K=0 (2.8)
sinir*}(VIKr)/ VIK], se K <0,

onde foi usado para uma geodésica radial, a variacdo dofodragulongo da trajetéria é nula
(d9; = 0,d¢, = 0). Deve-se ressaltar que a distancia prépria ndo é obstrwalepende do
modelo cosmoldgico adotado.

Devido as diferentes técnicas que se tem em astronomia pteendnar distancias entre
objetos, € necessario definir outros conceitos de distémsiaber, a distancia de luminosidade
e a distancia de diametro angular.

A distancia de luminosidade sera definida a partir da relagéiente entre fluxo e lumi-
nosidade. Observacionalmente, o fluxo é medido em nosse®t e ao conhecermos a
luminosidade intrinseca do objeto astrofisico, € possig#rminar a distancia em que ele se
encontra. O fluxo € descrito como:

L

F = W’ (29)

sendo 4d? a area da esfera entre um observador na origem (Terra) e i @pjgssor d_ a
luminosidade que se percebe na Terra.

Ao contrario do que acontece com a distancia propria, adelagtre a area e o raio comovel
permanece invariante independente da geometria do unigersexatamente igual como seria
em uma espaco euclidiano, ou seja,

A = 4ra(to)’r?. (2.10)

Como serd mostrado na se¢do (2.4), a luz apresenta um daeslutcgpara o vermelhagdshift
para um universo em expansao, ou um deslocamento para blamshiff em um universo em
contracdo. Tal fato acontece devido a diferenca entre esvalbs de tempo medidos por um
observador distante no momento da emissao do sinal lumieos@ue o universo tinha um
fator de escala(ter), € 0s intervalos de tempo medidos por um observador na, Temaum
fator de escala(ty), isto é

Ao Atg a(to)

l+z=—= = .
/lem Atem a(tern)

Esta diferenca nos intervalos de tempo no momento da eméssi@orecepcao produz uma

(2.11)

diminuicdo (aumento) da energia do féton em um universo grareséo (contragéo), por causa
do alargamento do comprimento de onda e da relacao de Bigstehy = h/A.

Com as equacde.(]) (2.9, a luminosidade intrinseca se relaciona com a luminosidad
percebida na Terra
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Lo
Lrerra = (1 " 2)2- (212)
Portanto, o fluxo medido esta em relagéo direta com a lundadsiintrinseca,
L
= : 2.13
(1 + 2)2a(tg)?r2 ( )

Entdo, define-se a distancia luminosidade tal que aZE§). giga sendo valida, ou seja,
d. = (1 + 2a(to)r. (2.14)

A segunda distancia a ser definida é a chamada distanciardetdiangular. Esta definicao
corresponde a ideia de manter a relacdo entre o comprimeraicds, que subtende o angulo
A9, a uma distancia, tal ques = rAg. Um objeto no céu que se encontra perpendicular a
linha de visada e que, dada a isotropia do espaco, podees&sar 0s dois extremos do corpo
como tendo coordenadas = (r, 61, ¢) € X, = (r, 62, ¢). Portanto, o seu comprimento proprio é
s = a(tem)rAf. Agora define-sel, como sendo:

s
dr = — 2.15
h= (2.15)
e utilizando a expressaa.(1), obtem-se:
Oy = — (2.16)
AT A+ '

Em um espaco-tempo geral (em expangéo eom curvatura), para o qual é valido o princi-
pio cosmoldgico, as trés distancias apresentadas naoidemnmc Entretanto, para pequenas
distancias ou baixagdshiftstodas sdo assintoticamente igu&is][

2.3. Dinamica do Universo de FLRW

Para deduzir o elemento de linha do universo de FLRW séatilas argumentos geomeétricos,
sem levar em conta o contetdo material. Por isto, para gelalgaria métrica onde seja valido
o0 principio cosmoldgico, o elemento de linha que descreveoangtria do espaco serd ).
Tomando a TRG como a teoria de gravitacao que governa a diad@oiuniverso, determina-se
univocamente a constante de curvatura e o fator

A homogeneidade proibe uma dependéncia das coordenadasassjo TEM, deixando so-
mente a possibilidade de uma evolugao temporal. Por owtoo éaisotropia do espaco restringe
o TME a ser diagonal, podendo entdo ser escrito o tensor canfluiglo do tipo perfeito,

T4 = diadlp, —p, —p, —pl. (2.17)

Com esta notagéo para as componentes do TME e calculandoEapd&& o elemento de
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linha FLRW, obtem-se as chamadas Equacdes de Friedmann (EF)

ay’ 8rGp K

4 _r 2.1

(a) 3 az’ (2.18)
(é)z——(s G +2§+5) (2.19)
a) T T\TPTe TR '

Nestas equacoes representa a densidade de energia total do universo, peotenle cada
um de seus componentes e suas interacpes@essao total. A primeira EF motiva a definicao
de uma densidade critica para a qual o universo é espacialplano, dada por:

3H?
8nG’
ondeH(t) = a/a o chamado parametro de Hubble. O valor da densidade crigigande do
valor do parametro de Hubble e evolui ao longo da historienaés Na época atual, a densidade

pe(t) = (2.20)

critica tem o valor '

peo = 1,88x 10%°h*g cni3. (2.21)

Combinando as equacfes acima, encontra-se uma expresago gieleracdo que nao en-
volve curvatura, isto é,

a 47G

~=——3 (+3p). (2.22)

a qual implica em uma desaceleracdo sempre que a condicaedgaeforte f + 3p > 0) for
valida.

Partindo das EF ou da equacéo de continuidade do TME, ol#earies de conservacao da
energia,

o+ 32(,0 +p) =0. (2.23)

Note que com as EF e uma equacéo de estado relacionando @oress densidade de
energiap, p = p(p), é possivel resolver o sistema, obterad, p(t) e p(t).

Agora, supondo que ndo ha interacao entre os distintosdgomtéria-energia que compdem
0 universo, pode-se escrever a densidade total como a serdamsidades de cada componente
e a lei de conservacgéo € valida para cada uma delas, separddam

p= Zpi - pi+t 32([% +p)=0 (2.24)

E de grande importancia estudar as possiveis solucdes dedenge conservacio da energia

O valor da densidade critica hoje depende da estimativargsdante de Hubble. Aqui ndo é assumido um valor
fixo deHy, deixando o valor dg. em termos do paradmetio
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(2.23. Para o0 caso em gue= Wp, comw constante, a solucéo é analitica, dada por

p = po(1+ 23w, (2.25)

Esta solucéo pode ser aplicada a diferentes tipos de fluidmegspecial, aos fluidos que a
principio constituiriam o contetdo material do nosso ursigeomo radiacaay = 1/3, matéria
ndo-relativisticaw = 0, e para a densidade de energia associada ao termo da t®mssn
mologicaw = —1:

w=1/3 < p,=ponl+2*
w=0 &  pm=pm(l+2)?3 (2.26)

w=-1 = £ = PoA-

Para o caso de um universo plano, € facil de obter a soluc@ptator de escala com
respeito ao tempo utilizando a EE.{8),

w=1/3 <  a(t)«t?
w=0 < at)«t?? (2.27)
w=-1 < at)«e,

onde na ultima express&bé uma constante.

Esses diferentes modos de decaimento da densidade deagregayas distintas componentes
do universo levam a diferentes eras, cada uma dominada pdesses fluidos. Para um uni-
verso primordial, teria-se uma fase dominada pela radjat@mada era da radiacdo. Depois, a
medida que o universo torna-se maior, as densidades daareatédiacao vao equilibrando-se
até chegar ao ponto em que séo iguais, equiparticdo madéliezdo. A partir desse momento
a matéria comeca a dominar a evolucao até atingir outro mimnaenequiparticdo, mas agora
€ entre a densidade de energia da constante cosmoldégicatéraniaependendo da época, 0s
comportamentos apresentados @€ sao uma boa aproximacéo para a dinadmica do universo
todo.

Os valores do parametwpara radiacdo e matéria sdo obtidos da seguinte forma:

Considerando uma particula de massa momentunp, sua energia esté determinada pela
relacdo relativistic&? = p? + m?. O nimero de ocupacao do espaco de fase, em equilibrio e a
uma temperaturd, esta dado pela funcéo de distribuicao

1
exp[E - p)/T] =1’

ondeu € o potencial quimico de cada especie. Que o sinal seja maiseaos depende do

f(p) =

(2.28)

tipo de particula, sendo mais para férmions (estatistideedmi-Dirac) e menos para bosons
(estatistica e Bose-Einstein). Da mecanica estatiséicapshece a densidade de energia e a
pressdo para um gas com as propriedades acima desarifasl(),
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RE e E2 _ nR)L2

p=0. [ GrE@0 =57 | 0E e e (2:29)
_ dcppv,, . 9 (7 (E2 - )32

P=9 | Gap3'P= 6n2fm P E /T =1 (230)

A equacdo de estado para a radiacao € obtida calculandote fefativistico, correspondente
aT > m,isto &, o limite dan — 0, obtendo

2/30)g, T4 bdson
_ ) (/309 bos S (2.31)

(7/8)(n?/30)y,. T  férmions
p=p/3, (2.32)

produzindo assim, uma equacao de estagol/3.
Para a matéria nao relativistica temfse m, obtendo
m 3/2

p=gm(-] expEm-u)/T, (2.33)

mT\*? T
p=9T(5) ePEm-w/Tl=—p. (2.34)

o qual é valido tanto para bosons quanto para férmions.TP&an, obtem-se uma equacgéo de
estado para matéria nao relativistica 0, como esperado.

Os parametros de densidade e os parametros de densidadecaatml para cada compo-
nente séo definidos conib:

Q==2, Qo= @, (2.35)
Pc Pc0

enguanto que o parametro de densidade de curvatura, € dado po

-K -K
Q. = —_, Qg = ——. 2.36
k a2H2 k,0 a(z)Hg ( )
A Eg. (2.18 pode ser reescrita em termos dos parametros de densidaie at
H = Ho \/Q,0(L+ 2 + Qmo(L+ 2 + Quo(1 + 27 + Q0. (2.37)
onde estes parametros sao restritos pela condi¢do de magaal,
Q+Qn+ Qe+ Qy =1 (2.38)

Diferentes valores dos parametros de densidade medidoQRldgvam a distintas histérias de
expanséo do universo, como mostrado na Figuza

#Ppara a Constante Cosmoldgica, a densidade da energiae&oweolui com o tempo. O parametro de densidade
associado a ela, no entanto, evolui devido a dependéncia clemsidade critica.
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1.75 ¢
155
1.25¢
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Hy (t- to)

Figura 2.2.: Historias de expansdo do universo para vaatmaes dos parametros de densi-
dade hoje. De cima para baixo as curvas correspondem aoses/&y, Qpo) =
(0.3,0.7),(0.3,0.0), (1.0,0.0), e (40,0.0) [4Q].

A Ultima grandeza a ser definida, e que é bastante relevaateatiae da evolucao dinamica
do universo, € o chamado parametro de desaceleracao,

aa
ou em termos doedshift
Q1+20H
= — -1 2.4
9D =" (2.40)

Este parametro define a aceleracdo ou desaceleracdo da&xp@nuniverso ao longo da sua
histéria. Um parédmetro de desaceleracdo negativo na épeald & to (z = 0), corresponde

a uma fase do universo em expansao acelerada (isto € o qeeaeith as observagdes atuais,
0 que sera discutido na secao seguinte). Na Figugamostra-se a evolugcédo do parametro de
desaceleracéo para diferentes valoreQge e Qxo. Uma discussao sobre a transi¢éo entre a
fase desacelerada e fase acelerada pode ser vista no Ap&ndic

0.0 0.5 Lo I3 20

Figura 2.3.: Evolugéo do parametro de desacelerg(A@ara diferentes valores dos parame-
tros de densidade em um mod@AGDM [41].
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2.4. Expansao do Universo

2.4.1. Cinemética da Expansao

88 Em 1922 o fisico russo A. FriedmaniZ] demonstrou pela primeira vez que as ECE tinham
solucdes dinamicas que podiam corresponder a um universggeansao. O trabalho do Fried-
mann foi puramente mateméatico e sé descrevia possiveig®sale universo para as equacoes
de campo, sem ter relacdo alguma com observacdo. Em 192fjgoa astrobnomo belga G.
Lemaitre redescobriu as solu¢des do Friedmann e as cormmtoobservacdes astrondmicas
do redshiftgalatico, concluindo que o universo estava em expansaocal@lbhro desenvolvido
por Edwin Hubble em 192913] mostrou que as galaxias distantes se afastam com uma-veloci
dade proporcional a sua distancia,[45]. T

Desses trabalhos, pode ser inferido que se as galaxiaaratastindependente da direcao, no
passado elas estariam mais proximas umas das outras,angmiem um universo primordial
mais denso. Assim, € abolida a ideia de um universo esta@anélém disso, em concordan-
cia com a TRG de Einstein, o espago-tempo tem um carater dinaiNao é mais plausivel
pensar em um universo delimitado que esta se expandindo Ilgom @onto central. Na cos-
mologia moderna, 0 universo ndo se expande no espaco, &dise®, € 0 proprio espaco que
estd em expansad{]. Nas palavras de deSitter “A Teoria da Relatividade Geratlou que
0 espaco e 0 tempo ndo sdo somente o cenario no qual a obraneadéde, eles mesmos séo
atores e parte essencial da tram@’][

Os dados do Hubble estavam constituidos por medicOesddaifte distancias. Esse con-
junto de dados evidenciava uma relagéo linear engérd. A hipotese envolvida para concluir
gue as galaxias estdo se afastando umas das outras oufiesperite, que o0 universo esta
expandindo, é que essedshifté devido a velocidade de expansdo. Matematicamente a forma
usual de escrever a lei de Hubble é

cz=Hod , (2.41)

ondec é a velocidade da luzld, € a chamada constante de Hubble.

A lei de Hubble é valida somente para baixedshifts z < 1, sendo necessarias correcdes
de ordem superior para objetos suficientemente distanéeagresentam altoedshifts[46].

Uma outra lei relevante ao tratarmos a expansdo do univeasché@mada lei velocidade-
distancia, sendo escrita da forma:

v = H(t)d, (2.42)

onde v é a velocidade de recesgdia,distancia prépria El(t) o parametro de Hubble.

$SNesta secéo, ndo normalizaremos a velocidade da luz.
M As galaxias analisadas deviam estar longe o suficiente parasgmovimentos peculiares ndo fossem relevantes,
embora mantendo o regime linea& 1 .
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Esta lei € valida para qualquer distancia e qualquer veadeidimplicando que para uma
certa distancia suficientemente grande a velocidade des&telltrapassard a velocidade da
luz. Também deve-se notar que, depende do valor do parachetktubble em um tempo
dado, entdo um objeto a uma mesma distancia em diferenteagdo universo apresentara
velocidades de recessao distintas. Esta distancia limipartir da qual qualquer objeto esta
recedendo mais rapido que a luz, é conhecida como raio deléliibh46, 48).

A lei velocidade-distancia € exata e pode ser deduzida i gamétrica, como mostraremos
a seguir. Diferenciando com respeito ao tempo a expressa@uhstancia propri(7) e con-
siderando unicamente o movimento devido a expanséo (mavadevido ao fluxo do Hubble),
faremos a variacéo da distancia comovel nula:

d, = ga)( ~ H(t)d,, (2.43)

dado queH(t) = a/a. Tem-se entdo que esta lei € consequéncia da isotropia ejeosidade do
universo, deduzida a partir de elementos apenas geonstGomo caso particular, é possivel
demostrar que tal lei se reduz a lei linear de Hubble no ligt@equenas distancias. Porém,
antes de fazer isto, mostraremos que uma expansao do wrveckiz ung, diferente ao efeito
Doppler ocasionado por velocidades peculiares.

Analisando a geodésica radial nula na métrica FLRM/A dQ = 0) que seguem dois sinais
luminosos, emitidos consecutivamente por uma fonte comdeoada radial coméve| nos
tempostem € tem + Atem, € recebidos por um observador na origem nos tenmped, + Aty,
respectivamente, temos

o cdt odr
— = f _ (2.44)
o at) 0 V1-Kr?
Como a distancia radial comdével ndo varia tem-se a segguogdade:
o cdt oAl ot
= (2.45)

o at) terate A()
Os intervalos de tempaty e Atey, S80 infinitesimais, entdo podemos manipular a equacao
(2.49 e integréa-la, obtendo:

a(tO) a(te) .
Esta é a diferenca entre o intervalo de tempo de dois sinaissos consecutivos entre 0s

(2.46)

momentos de emisséo e recepgdo. Como apresentado anégrieymto produz uma mudanga
no comprimento de onda emitido e recebido. Sendo o comptoytenonda proprio da fonte
Adem = CAtey, € 0 recebidoly = cAty, do resultado anterior, temos

Mo _ Ao _ all)

1+z= = .
Ate e a(te)

(2.47)
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Figura 2.4.: Diferentes estimativas da constante de HubbBeidas utilizando distintos tipos
observacoedi).

A partir desse resultado, veremos que a lei de Hubble é celiddtpequenas distancias e,
consequentemente, baixas velocidades da lei velocidatirdia. Manteremos sO os termos
de primeira ordem em todas as expansdes em series das qdastehvolvidas. Comec¢ando
com a geodésica radial nula que descreve um raio de luz,

0 cdt "odr
t % = L m :X(r). (248)

Para uma coordenada radial comdvek 1, y(r) ~ r. Utilizando a relacédo entnedshifte o
fator de escala, e expandindo-o até primeira ordem obtem-se

1+z=~ 1—(t—t0)H0 - Zx~ (to—t)Ho. (249)

Considerando a ordem zero da integPa#ig) e substituindo a equacap.49,

z

d=ayr =c¢C
ag Ho'

(2.50)

obtemos a lei linear de Hubble.

Com esse resultado, conclui-se que a violacdo da lei de Eglebla uma prova para testar a
homogeneidade e isotropia do universo.

Na Figura2.4, observa-se diferentes estimativas da constante de Hubdpe permite perce-
ber a evolucao desta medida.

2.4.2. Expanséo Acelerada

Em 1998, dois grupos de pesquisa, o Supernova CosmologgcP[a)] e High-z Supernova
Search Tean1], descobriram que a expansédo do Universo esta em uma fdeeagieea partir
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Figura 2.5.: Evidéncia observacional da E)][ Magnitude aparente verswsdshiftpara 42
SNla observadas pelo Supernova Cosmology Project, e 188 zaixoredshift
observadas pelo Calan—Tololo Supernovae Survey. Linhasjadas e continuas
representam a magnitude aparente para modelos cosma@gitgly = 0 eQ, =
0, respectivamente, para varios valoresxle

de observagdes de Supernovas do tipo la (SNla).
O Supernova Cosmology Project concluiu com 99% de confiangas dados excluiam um
valor deQ, < 0. Para um universo plano, ou se€jg, + Q,, = 1, os dados indicaram

Quo = 0, 28" 0( estatistico)o.(sistematicos.)

Com esse resultado, o parametro de desaceleracdo na épalc&qt@.3), possui um valor
negativo,qo = —0,58, 0 que indica uma expanséao acelerada. Os resultados tHeztHgper-
nova Search Team né&o foram distintos, concluindo@ue> 0 com 997% de confianga sem
assumir algum tipo de curvatura. Neste caso, para um unipi&Bo, encontrou-se com 2o
de confianca quey < 0. No contexto da TRG, para que a expansédo do universo ségacatzeé
necessario um fluido no contetido material que possua unggpraesgativa (ver equaca®?),
atualmente tal fluido é chamado Energia Escura (EE).

O principal indicativo de qu&,o > Qo € que a luminosidade aparente das SNla cai mais
rapidamente com cedshiftdo que acontece em um universo plano que contem sé matéria.
Como mostrado na Figuta5, o comportamento da distancia de luminosidade caedshift
em um universo s6 com constante cosmologiza € Qx = 0) € semelhante com o comporta-
mento em um universo vazio e com curvatug, = Q, = 0, Qg = 1), sendo sempre maior no
primeiro caso. Para o caso mais realistico, sugerido pesodtados dos dois grupd3,, = 0, 3
e Q, = 0,7, a distancia de luminosidade é maior quando comparada aoesema em um
universo vazio até umedshift z= 1, 25. Isto é devido a dominancia da matéria para esses val-
ores deredshift o que faz com que o universo expanda-se desaceleradanessteépoca (ver
Figura2.6). Este comportamento é compativel com as observactes decgiNaltogedshifts
[39].
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Figura 2.6.: Diferenca entre os valores esperados da diatdae luminosidade vezé$, para o
modeloQy, = 0,3,Q, = 0,7,Q¢ = Q, = 0 menos o seu valor no modelo vazio
Qn=0,=0Q, =00 =1[39]

Como mencionado anteriormente, as observacdes de objstastds concluem que o uni-
verso estd em expansao e, portanto, no passado apreserdadiasemmuito quente e muito
densa onde a matéria e a radiacdo encontravam-se em equéibonico, formando um fluido
homogéneo, isto sera 0 nosso objeto de estudo na segéoteeguin

2.5. Nucleossintese Primordial

Baseado nas observacdes cosmologicas, 0 MCP descreve warsorém expansao, com uma
fase inicial muito densa e quente. Se utilizarmos as ECE aténstante zero da histéria
césmicat = 0 (coma(0) = 0), seria atingida uma singularidade inicial. Nesse moment
as grandezas que descrevem o universo fisico como densjdadgperatura, curvatura etc,
tomariam valores divergentes. Por isto, 0 nosso estuddrigedé a chamada era do Planck
(t = 10*3s). Acredita-se que estas inconsisténcias séo produtadgebacio das ECE e que
poderiam ser corrigidas com uma teoria quantica da gragidad

O universo primordial comporta-se como um meio composto uitasiclasses de particulas
gue, a principio, poderiam ter diferentes temperaturaemtnto, como estas estéo interagindo
intensamente, todas elas apresentam a mesma temperatsegg,cencontram-se em equilibrio
térmico. Entdo, esse plasma primordial pode ser descritopa mesma temperatura. Para
temperaturas acima de #(K, a complexidade das interacdes fortes entre os distimwgpo-
nentes do plasma primordial dificulta sua descrigéo.

A partir de 163! K, o equilibrio entre fétons, elétrons, prétons e néutromsa@tido pelas
interacOes eletromagnéticas e fraca. As particulas maisdaintes sdo as que tem uma tem-
peratura limiar inferior a temperatura do plasma (haveaddem uma pequena quantidade de
barions), podendo ser tanto criadas quanto aniquiladasaees,pparticula-antiparticula. Para
esta temperatura, o processo de criagdo e aniquilacao dotai@,

e +e" =y+y. (2.51)
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A interacao fraca permite a conversao proton-néutron megligeis processos diferentes,

n+v=p+e
n+e=2p+v (2.52)
nN=p+€e +v.
Calculando a taxa de converséo de um néutron em um protore-@®isa, € possivel estimar
a razéo entre eles, obtendo,
Nn —(m, — mp)

N, PR

(2.53)
0 que mostra que, para uma temperatura déKQessa razao € proxima de um.

Quando a temperatura do universo atinge o valor d& KQos neutrinos e antineutrinos
haviam-se desacoplado do plasma primordial, evoluindarta plai, de maneira independente.
No que concerne aos prétons e néutrons, a razdo diminui alér0y16, e depois disto a razédo
cai lentamente.

Como é observado (vivemos em um universo composto de matérde de antimatéria),
existiu uma assimetria entre o niumero de particulas e atitpias, de modo que, apos a
aniquilacao entre pares, permanece um numero certo denbarBua razdo com o nimero
de fétonsy, é o Unico parametro do qual dependera a formacéo dos elesrienes.

Conforme o universo expande, ele vai esfriando. Para teanpas abaixo dexs10° K (esta
€ a temperatura limiar dos elétron e positrons), a taxa dpiga¢ao elétron-positron € superior
a producgédo, obtendo uma liberacdo de energia que diminuiegfdamento do universo e,
consequentemente, fard com que a temperatura dos fot@enmagjr que a temperatura dos
neutrinos que ja tinham desacoplado do plasma. Com ista,d&r que a temperatura do
universo é caracterizada pelos fétons. Até estas tempasat energia dos fétons era alta o
suficiente para dissociar o déuteron. A partir d@ ® 10° K, uma serie de reacdes de captura
de néutrons e proétons é acionada, o que deu origem a formasaaaientos leved, 3He,
*He, ’Li. A formacio relevante de elementos no universo primordiadyp noLi devido a
inexisténcia de elementos estaveis com numero de massa i§@se8.

A observacdo das quantidades desses elementos formadd3 (vemM\Figura?.7) deve ser
feita com o cuidado suficiente para que a producéo de elemraotmterior estelar ndo leve a
uma subestimativa ou superestimativa da NP. Para cada wesdelementos, existem regides
que possibilitam a medi¢ao da producéo primordial.

e Hélio-4: A abundancia primordial dtHe é inferida por medidas da razdble/H em
regides do gas quente ionizado (regiédg em outras galaxias.

e Deutério: Devido d ser destruido em todos os processos astrofisicos, a sudéaiian
primordial é inferida mediante observacdes da rd2@d em nuvens de hidrogénio em
altoredshift(z > 3).

e Litio-7: O litio é criado na evolucéo de algumas estrelasiantp é destruido por outras.
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Figura 2.7.: Predicdo da producéo de nucleos leves da Nistigese Primordial do MCBEZ).

A sua abundancia primordial € inferida por observacdes staslas mais velhas rwlo
da nossa Galéaxia.

e Hélio-3: As estrelas queimam deutério em hélio-3 e conaiderque a abundancia desses
dois elementos permanece constante. Por isto, com medidabwhdancia d® em
conjunto com a abundancia @e+3He no meio interestelar é inferida a abundancia do
hélio-3

As previsdes do MCP e as observagoes estdo em grande camardafaz da NP um dos
pilares do modelo.

2.6. Radiacao Cosmica de Fundo

Apoés a NP o universo entrou em uma época em que nada de ekté@aadconteceu além
da expanséo e o resfriamento. Como estudou-se na secdoalldnsidades dos fluidos de
matéria e radiacdo decaem com expoentes diferemtes,a™ e p, « a3, o que leva a um
universo primordial dominado pela radiagdo. No entantm aexpanséo do universo e o fato
de que a densidade de matéria decai mais lentamente queidadiende radiacéo, chega-se no
momento no qual as densidades desses dois componentesiai&o agchamadeaquiparticao
radiacdo-matéria A partir deste ponto, o fluido que vai dominar a dindmica énapmmente de
matéria ndo-relativistica.
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Figura 2.8.: Espetro de corpo negro medido pelo satélite WMAde € possivel observar a alta
concordancia do perfil médio com o esperadld.[

Nesta época, os fétons sdo muito energéticos e as intere@dess elétrons sdo intensas, o
que mantém o universo em equilibrio com um espetro de coigponeada pela lei de radiacdo
de Planck*,

8th 3
T,v) = — , 2.54
p(T.v) = — 1 (2.54)

sendo a densidade de energia total (integrada em todascafri@as) descrita pela lei de
Stefan-Boltzmann,

o(T) = 40T (2.55)

Esta lei e a lei de evolucdo da densidade de radiagédo, n@ctma evolucao da temperatura
ao longo da histoéria cosmica,
Ao

T = TO(E). (2.56)

Quando a temperatura atinglu~ 4000 K, a energia dos fotons era baixa o suficiente para
permitir a neutralizacdo dos atomos de hidrogénio (esfgddd préoton-elétron) e, pouco de-
pois, a uma temperatuia ~ 3000 K, os fétons deixam de interagir com a matéria, podendo
viajar livremente sem serem espalhados, 0 que constituinaafgio da superficie de ultimo
espalhamento.

Uma questéo interessante para se perguntar € como seriéileerebido hoje daquela
radiacdo de corpo negro. Sabemos que tanto a temperaturi guiequéncia escalam com
a! e, como o exponente do denominador é uma fungdo da faz&®, o denominador ndo

**Nesta equacao, retomamos a constante
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Figura 2.9.: Mapa da RCF em projecao Mollweide obtido petélga espacial Planclof].

teria efeito sobre o perfil da radiagdo. Agora, ainda termstatory® do lado direito da equagéo
(2.54) que cai coma3, embora no lado esquerdo tem-se uma densidade, sabendegjuene
comével escala coa®, os dois efeitos sdo cancelados e o perfil de corpo negro édndner
Figura2.9).

Esta radiagéo foi medida pela primeira vez por Penzias eoWwisn 1964, e recentemente
pelos satélites COBE,WMAP e PLANCK, obtendo uma tempegadtual de Z2548+-0.00057
K [53]. Esta radiacdo é altamente isotropica (ver Figu. O perfil da radiacdo de corpo
negro, mostrado na FigukalOe representado pela equacéo de PlaBdkj, define uma classe
especial de observadores para os quais a radiacao posssiaartemperatura independente
da direcdo. Entdo, diz-se que um observador estad em repoasoespeito ao Corpo negro
quando a distribui¢cdo da radiacéo aparece ser isotroppaatndo isto ao nosso Universo, um
observador possui velocidade peculiar nula quando a RGHréjmca para tal observaddrd).

E evidente que um observador com uma velocidade peculiaredife de zero nio poderia
visualizar um universo isotropico, pois o vetor velocida@éniria uma direcao privilegiada.
Pode ser mostrado que, a temperatura de corpo negro traiasfar entre um observador em
repouso e um observador em movimento pela relagéo [

o\ — Vl_ﬁz
T'(¢) = Tm, (2.57)

ondeT é a temperatura (isotropica) medida pelo observador enusep®’ pelo observador
em movimento com velocidadg3 = v/c), ed é o angulo formado entre a linha de visada e o
vetor velocidade medido pelo observador em movimento.

Para velocidades peculiares baixas com respeito a vetlcithaluz, expande-se a expressao
(2.57 em potencias de
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Figura 2.10.: Espetro de potencias da temperatura da R@faaiatm os primeiros resultados
do Planck. O eixo horizontal representa a ordem do multig@ondo logaritmico
atél = 50 e linear em diante. O eixo vertical@@+ 1)C,/2r [54].

AT =T =T =T |-BP.(co¥’) — EZ + {Pz(cosﬁ)’) + ... (2.58)
ondeP; séo os polindmios de Legende. O termo principal da variagderdperatura é o termo
de dipolo (da ordem de 18T /T, ondeT é a velocidade média), embora o termo de quadrupolo
nao seja desprezivel comparado com as flutuacdes intringgsaproduzidas por movimentos
peculiares).

E conveniente expandir as variacbes da temperaflid) da RCF observada em uma direcéo
dada pelo vetor unitario € o valor médio em harmonico esféricgg(n):

R R 1 R
AT =T@A)-To = Z amY"(R), To=— fT(n)dQ. (2.59)
— vilis
Como a variagdo na temperatuy@ é uma quantidade real, os coeficientes devem satisfazer a
condicao:
&m = A-m. (2.60)

O espectro de poténcia da RCF, mostrado na Figurg§ é a soma dos quadrados dos coefi-
cientes

1 2
Ci=5g ; EE (2.61)

A curvatura e a densidade baribnica sdo as grandezas maisibemadas pelo espetro de
potencias da RCF.
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Existem outro tipo de flutuagdes na RCF que tem origem no tsavy@imordial e que sdo a
causa da formacdo das estruturas tal como as observamogébdjgtuacdes primérias na RCF
foram produzidas por diferentes fontes, a saBék. [

e FlutuacOes intrinsecas na temperatura do plasma codstipair elétrons, fétons e nu-
cleons na superficie de ultimo espalhamento.

e Efeito Doppler causado por flutuacdes de velocidade no plasrsuperficie de ultimo
espalhamento.

e O redshiftou blueshiftdevido a flutua¢cdes no potencial gravitacional no ultimoagsp
hamento, chamado efeito Sachs-Wolfe.



3 Energia Escura

Aceitando a hipétese da Energia Escura como o0 agente causadxpansao acelerada do
Universo, é necessario descrevé-la de forma quantitd®iaea isto, tem sido discutidos varios
mecanismos de aceleracao. Estes mecanismos devem stwdesim 0s dados observacionais
atuais, de tal modo, que seja possivel explica-los sair&iatente ou, pelo menos, obter uma
concordancia entre o modelo e a observacdo. Neste camitadsso objetivo é estudar alguns
dos principais modelos, para descrever a energia escaateados na literatura.

3.1. Constante Cosmologica

A constante cosmologica é o principal candidato para desceeEE, sendo o0 mecanismo que
utiliza o modelo cosmologico padréo para explicar a acederaEmbora, o modelo padréo se
ajusta muito bem aos dados observacionais, este possui@rimagntradicdo entre teoria e
observacao, o chamado Problema da Constante Cosmoldgécdegcreveremos mais adiante.

O termo da constante cosmoldgica foi introduzido origireite por Einstein em 191%57]
para poder obter um universo estatico como solucédo das guasdes de gravitagcdo. Anos
depois, com a descoberta da expansao do Universo, o terrardioido. Recentemente, com
os resultados de Perimutter et ab(] e Riess et al. 1], a constante cosmoldgica tem sido
assumida novamente nas ECE como a componente da energiag@ggl pela aceleracao cos-
mica.

Vejamos as diferentes implicagdes ao adicionarmos o teencouistante cosmoldgica de um
lado ou de outro nas ECE.

Ao incluir o termo da constante cosmoldgica no lado esqueasdECE,

Gy — AQ,, = 81GT,

uvs

(3.1)

junto com o tensor e escalar de Ricci, a natureza desse nono tepuramente geométrica.
A andlise dimensional das ECE implica qug [= L2, sugerindo entdo a interpretacdole
como a curvatura do espacgo vazio.

27
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Entretanto, a maneira de interpretar esse novo termo @diteguando ele aparece no lado
direito das ECE,

G, = 81GT,, + 81GpaQ,y, (3.2)

comp, = A/8rG, uma densidade de energia. Deste lado das ECE, encontrafegcda
energia, a pressao e 0 momentum na gravitagdo. Ao assunortgu®@op, # 0, interpreta-se

gue o espaco vazio produz o mesmo campo gravitacional comxigesse um fluido do tipo
perfeito, comp = p, € p = —p. Neste sentido, se pode dizer que 0 vacuo possui energia e
presséo. Para visualizarmos este fato, escreve-se as ECHma componente covariante e
uma contravariante,

G; = 87rGT/j + 81Gppd’, (3.3)
com o ultimo termo sendo:
pn 0 0 O
0 0O O
o= . (3.4)
0 0 pp O
0 0 0 pu

Para um fluido perfeito o TME é escrito da forma

p 0 0 O
0O -p 0 O
T = , 3.5
fply 0 0 p 0 ( )
0 0 0 -p

ficando evidente a associacaome= —px.

Na secad.1, foi mencionado que a incluséo de um terig),, néo violava os postulados da
teoria. No que segue, analisaremos isto com mais detalhe.

Primeiro, das ECE originais (sem constante cosmologiera);de que a derivada covariante
do tensor de Einstei,,, € nula e, consequentemente, também a derivada covar@mté.
Ao adicionar o terma\g,,, esta propriedade fica invariante pois o tipo de conel%o,que
utiliza a TRG é compativel com a métriaao sentido que

Vg, = 0. (3.6)

Entéo, a condi¢éo de divergéncia nula ainda € mantida.
A segunda questdo importante que deve ser analisada é aaogiardo novo termo. O

A conexéo,l";ﬁ, € 0 objeto matematico que definido em uma variedade perndiégieacao covariante, isto é,
permite que a derivada de um tensor continue sendo um teBatretanto, ela ndo é univocamente definida,
podendo ser definida mais de um tipo de conex&do em uma mesiedads.
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TME de um fluido do tipo perfeito para um observador comdeem um referencial local de
Minkowski, toma a forma

Too=p, Tap = 0anp. (3-7)

Realizando uma transformacéo de Lorentz para um refetieneraial, S’, que possui veloci-
dadev = v," com respeito &, 0 TME se transforma do seguinte modo:

, _p+pp oo _Be+p) o p+p%p
p - 1_ﬁ2’ ox — 1_ﬁ2 ’ XX T l_ﬁz’
T)’,y:TQZ: p, Tgy:TgZ:T)’(y:T)’(y:T)’,Z:O. (3.8)

Substituindo os valores da densidade e pressao para o yaeug, e p = pa = —pa , Obtem-se

Too=Pr=Pa»  Tap= Prdab = Padab (3.9)

e o TME é, novamente, diagonal, o que mostra que o termo déacdv@sosmoldgica é igual
para dois observadores inerciais, isto €, o termo é um avade Lorentzg8, 59.

Por outra parte, é importante estudar quais sédo os efettdsizidos quando agregamos um
novo termo desse tipo no limite newtoniano das ECE. Corsidera métricay,, = n,, + h,,,
ondeh,, € uma perturbacéo da métrica de Minkowgki. Desprezando os efeito de rotacéo
e variacao temporal da métrica perturbaBg, pode ser escrito em termos de um potencial

gravitacionald, tal que,Ry = V2. No limite ndo relativisticop < p, se reduziria a:

V20 = 47Gp — A. (3.10)

Para recuperar a equagéo de Poisson da gravitagcdo NevapAniateveria ser nula ou pelo
menos suficientemente pequena comparada eaBp #60]. Também pode-se mostrar que no
limite n&o relativistico, a equacao de movimento de umaqaat de prova em queda livre &
modificada , tomando a forma:

d2r .

36 = g+ QAHZF. (3.11)
Para termos uma ideia de quéo importante € o segundo terngudad® 8.11), considere o
movimento circular do Sistema Solar ao redor do centro dean@sléxia. Para uma velocidade
dev, = 220 km s! e um raior = 8 kpc, a razéo entre a aceleragdo produzida pela constante
cosmoldgica e a aceleracdo tagat v2/r é

g_/\ B QAngZ

2
g Ve

T S6 é necessario considerar um boost de Lorentz, pois apstimaplica que nenhuma dire¢do do espaco é
privilegiada.

~ 107, (3.12)
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O mesmo calculo feito para a 6rbita terrestre produzg ~ 10722 [61].

Dos argumentos anteriormente tratados, conclui-se queataesde acdo a partir da qual os
efeitos deA séo perceptiveis tem que ser maior que a escala na qual dagfauewtoniana
funciona bem, ou seja, o efeito dedeve ser apreciavel para distancias cosmologicas.

Esse valor de\ inferido desde as observagdes corresponde a uma denseladerdia

pa ~ 10%Ge V. (3.13)

Por outro lado, a densidade de energia do vacuo, calculada asoma das contribuicdes da
energia de ponto zero de campos quanticos com nmassSaada por

e ok VK2 + ¢
pvac—2 o (271_)3

! fw dkié VK2 + ne, (3.14)
0

 Ar?
0 que é evidentemente divergente. Porém, é esperado queaadeantica de campos seja
valida até uma certa escddg.,, implicando que a integral na equac&ald) € finita, ou seja,

k?nax

1672
No caso em que €é possivel aplicar a teoria de campos quaaté&easescala de Planck, ou seja,

(3.15)

Pvac =

Kmax = Mpiancks O Valor predito para a densidade de energia de ponto zero €

pa ~ 10GeV?, (3.16)

0 que constitui uma discrepancia de 121 ordens de grandeeaeoria e observacdo. Devido
principalmente a esta inconsisténcia, torna-se necessdmisca de outras explicacdes para a
natureza da EE.

Por dltimo, cabe ressaltar que a solugéo da equacéo de wdatie 2.23 para um fluido
comp = —p produz uma densidade de energia constanig) = p,. Da analise realizada das
CE na sec¢éd@.1.1, observa-se que uma constante cosmoldgica positiva € tiwelgaom todas
as CE, exceto com a condicao forte.

3.2. Campo de Quintesséncia

Um dos possiveis candidatos para a interpretacdo da eresgi@a € o chamado campo de
guintesséncia, que € um campo escalar minimamente acos@, so interage gravitacional-
mente. Além disto, a contribuicdo da energia cinética aidads Lagrangiana € candnica, ou
seja, s6 envolve um termo cinético linear. Sob estas coeslig® densidade Lagrangiana é
[62, 63
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1
Ly = 50,00 = V(). (3.17)

Esta interpretagcdo tem como ente principal a fungédo pakvigh).
A partir da densidade Lagrangiana, pode-se definir o TME dgpod34]

o) —
Vg 69"
Identificando os termos do Tensor Momento-Energia do caropoas de um fluido perfeito,
obtem-se:
1. 2 1 2
ps ="+ V(g) + > (Vo)~, (3.19)
1., 1 5
Po = 56" - V(g) - G (Vo)~, (3.20)

onde os termos que envolvem o gradiente do potencial sds salé aceito o principio cos-
moldogico [B4]. Naturalmente, define-se o parametro da equacao de estelo pampo como,

=P
Py
As expressoes para a presséao e a densidade do campo podsnoritss,equivalentemente,

W, (3.21)

em termos do potencia¥/(¢), e da energia cinéticd. Somando e subtraindo as expressées
(3.19 e (3.20, temos

L, et Py pe(1+ W)
K = 2¢ === > , (3.22)
Py = Py po(l—Wy)
V= = 3.23
. - (3.23)
de tal maneira que a equacao de estado seria expressada como
K-V
= _ 3.24
M= KV (3.24)
Por outro lado, utilizando as equacgdes de Euler-Lagrange,
oL oL
Oy—-——=0, (3.25)
"o¢, 09
encontra-se a equacéo de Klein-Gordon para o campo em ugrsmivLRW,
. : dv
3H¢ = —. 3.26
é+3Hg =~ (3.26)

O sinal (-) que acompanha a derivada do potencial na equagdteth-Gordon, faz com que a
aceleracdo do campo seja em dire¢cdo ao minimo do potencial.
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A equacéao de Klein-Gordon € equivalente a equacéo de caldihel Isto é visto multipli-
cando a equacao anterior gbe utilizando a expresséo p#a(3.22) [67]:

. . dgdV
b+ 3HP? = —d% (3.27)
d|¢?/2| .
o +6H [¢%/2] = -V
K + 6HK = -V

Até o momento, tem sido discutidas a dindmica do campo deéagps@ncia, a sua densidade
Lagrangiana geral e a sua equacao de movimento, que se aoopla dinamica do universo
via 0 parametro de Hubble. Agora, veremos as restricies guerrmente sdo impostas no
campo e as consequéncias que elas tem na dinamica do urdesdma analise das equacdes
de Friedmann.

A primeira questao que pode ser tratada é o intervalo degéarida equacao de estado para
0 campo de quintesséncia?2l). Sob a suposicéo de que o potendiép) > 0, é garantido que
a densidade de energia do campe; $2/2 + V(¢), seja positiva. Consequentemente, a funcéo

x-1 2
Wy (X) = m; X= %@)
€ monotonicamente crescente a partir do seu minigpe = -1 emx = 0, até o seu valor

0< X< oo (3.29)

assimptoéticovnay = +1, quandax — co. O regime de rolamento lento do campo, apresenta-se
guando a energia cinética € desprezivel em comparacao coengazepotencial, o que implica

X < 1 ew(x) = —1. Enquanto a energia cinética vai aumentando, a equac&iatkalesvia-

se dep = —p, afastando-se do regime de rolamento lento. No momento emé @iingida

a equiparticdo entre a energia cinética e potencial, 0 casopporta-se como poeirg (=

0). ApOs esse estado, a pressao torna-se positiva e, finalnggrando o termo cinétidd é
completamente dominante, a equacéo de estado atinge opvalgs *. Sumariando, para o
campo de quintesséncia temos o intervalo de variagéo da EdE,

~1l<w<l (3.30)

Note, portanto, que valores @e < —1 ndo podem ser explicados por este modelo de campo

* Esta descricdo é baseada no intervalo de valores da EJE @ mmamica do campo.
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Potencial Referencia

Voexp—A1¢ Ratra e Peebles (1988) 64
Vo/¢®, a >0 Frieman et al (1995) 6p]
Vo exp-1¢2/¢*, a > 0 Brax e Martin (2000) G6]
Vo(coshig — 1)P Sahni e Wang (2000) 6[7]
Vo sinhag™ Sahni e Starobinsky (2000) 63
Vo(e™¢ + €°<9) Barreiro, Copeland e Nunes ( 2000) 69
Vo(expMp/¢ — 1) Zlatev, Wang e Steinhardt (1999) 7q
Vo[(¢ — B)* + Ale™*¢ Albrecht e Skordis (2000) M

Tabela 3.1.: Diferentes tipos de potenciais usados em m®del quintesséncia.

escalar canbnico, a menos que sejam permitidos valorestdoqgia V(¢) < ¢52/2, 0 que pro-
duziria uma densidade de energia negativa, implicando @lagéo da condicdo de energia
fraca. Por essa razdo, esse cenario é excluido. Com iststpéguie o campo de quintesséncia
obedece a condicdo de energia dominante e, consequentewiggdece também as condi¢cdes
de energia fraca e nula (ver se¢aa.1).

Para o caso de um universo espacialmente plano, a partirflasddntra-se uma relagao
direta entre a energia cinética do campo e a variagéo tehjmparametro de Hubble,

8nG
H2 = ﬂTp’ (3.31)
g —H+H2= —?(p +3P). (3.32)

Substituindo a equacas.@l) em 3.32, obtem-se

(232
- _871(;? = —81GK, (3.33)

onde foi utilizada a definicdo da energia cinéticd3.22. A consequéncia direta desta ex-

H = -81G

- 0o+ P)
2

pressao € que a variagao temporal do parametro de Hubblamparaiverso dominado por um
campo de quintesséncia sempre é negativa ou pelo menosastitadltima condicddd = 0,
s6 acontece para o0 caso em que a dinamica esta dominada poonstante cosmoldgica ou
equivalentemente quando o campo é totalmente estati#o [

3.3. Campo Fantasma

O conceito de campo fantasma foi introduzido por CaldwelR@0R [LZ2] como uma alternativa
para explicar a natureza da EE. Os vinculos impostos petas\atdes cosmoldgicas recentes
permitem valores de < —1, fato que ndo poderia ser explicado de maneira fundamatal
um modelo de quintesséncia, dado o intervalo limitado degao da EdE para este campo
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(-1 < w < 1). Poristo, foi desenvolvido um novo tipo de campo que pervalores dev
menores que-l.

O modelo proposto por Caldwell consistia de um espaco-tdrhpV plano, preenchido por
uma componente de matéria escura e uma componente de dartg&ana. O campo fantasma
tem densidade de energia positiga, > 0, 0 que impde a condigdo sobre o potencial de ser
V > 0 (3.37, do mesmo modo que com o0 campo de quintesséncia. A difeseinga em que a
presséao € negativa o suficiente, tal quet+ ps < 0, produzindov < -1 [12].

O modo de introduzir o campo fantasma de forma fundamentatega, a partir de uma
formulacdo da densidade lagrangiana do candpoé trocando o sinal do termo cinético,

1
L = —§8V¢6V¢ - V(¢). (3.34)

Esta modificacdo faz com que a energia cinética do campo egiva,

42
K:_% (3.35)

e a equacédo de movimento tome a forma

¢+3H¢=+%%. (3.36)

Com isto a dindmica do campo muda drasticamente. A evolug@dehde a regides de maior
potencial, mantendo assim a condigdo> 0, ou seja,
2
p:K+V:—E + V(¢) > 0. (3.37)
Devido a conexao direta que ha entre o parametro da EdE, acéeotla densidade de en-
ergia escura e a expansédo do universo, € de grande impartstadarmos as consequéncias

produzidas por valores negativos e Ao analisarmos a equacao de conservacgéo da energia
para um fluido em um universo FLRW (como visto na se£&9,

pi = =3H(oi + p), (3.38)

obtem-se a equacao diferencial da evolugcédo da densidadedpaecom o fator de escak}),
em termos do parametig

din p;
dina

=-3(1+w). (3.39)

Desta relacao, se deduz que para um campo fantagma-+{1), a energia permanece constante
enquanto a densidade aumenta se o universo expadglir [

Outro efeito do campo fantasma na dindmica do universo, éeddo na expressas.g3,
onde para a energia fantasma o termo cinético € negatingjratio uma aceleracdo na taxa de
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expans&o,]3 s.

- P :
H:?—>H>O. (3.40)
Cabe ainda ressaltar que o campo fantasma viola todas ag@esde energia aqui apresen-
tadas. A violagdo destas condi¢gfes, contudo, ndo é uma safigente para abandonar esta
abordagem para o problema da aceleragéo cosmica.

3.4. Gas de Chaplygin

Nesta secao, discutiremos um modelo que unifica a energieassea matéria escura, o chamado
modelo de quartesséncia ou gas de Chaplygin. Neste cea@mgrgia e matéria escuras sao
modeladas pelo mesmo fluidéd], com equacéo de estado

p=-——, (3.41)

A
P
ondep > 0 e A é uma constante positiva.

Em um universo de FLRW preenchido por um fluido com esta EdEesaver a equacéo de
continuidade ?.23, obtem-se

B
p = A+ 5, (342)
onde B € uma constante de integracgéo.
Ao selecionar um valor positivo pai, observa-se que paea< B/A a expressao3(42

reduz-se a

VB

as

1R

Jo (3.43)

0 que corresponde basicamente a evolucao da densidaderga@me um universo dominado
por matéria tipo poeirap(= 0). Por outro lado, para valores grandes do fator de esegages
que

p= VA e p=-VA (3.44)

correspondendo a um universo dominado por uma constantetigica. Ao mantermos ter-
mos até primeira ordem para valores grandes, dem-se que a densidade e a presséo sao:

B
p= VA+a®t—, (3.45)
2VA

§ Para uma discuss&o do futuro de um universo dominado por onpactantasma, ver7p).
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B
~ _VA+at—. 3.46
P VA (3.46)

Estas duas expressdes para a densidade e a pressao descnemaistura entre uma constante
cosmoldgica e um tipo de matéria chamada matéria rigtgénatter(devido ao fato de que a
velocidade da luz iguala-se a velocidade do som), e queeagitiarpela EdE,

p=p & w=1 (3.47)

Um universo FLRW preenchido por um gas de Chaplygin aprasggtimas fases distintas:
desde uma fase dominada por matéria tipo poeira, passandonaofase dominada por uma
constante cosmoldgica e matéria rigida, até atingir umeadaminada por uma constante cos-
moldgica. E direta a associa¢éo da presséo e da densidads de Ghaplygin com o potencial
e a energia cinética de um campo escalar, o qual foi discnad®c¢aod.2)

Por altimo, note-se que uma aceleragdo cosmica é obtidalquan

a_ ~47G(p+3p) >0 = a°> E (3.48)

a 2A
mostrando assim que, a principio, a aceleracédo poderixgicagla com este tipo de modelo,
sendo as constantdse B determinadas com vinculos observacion@i.[

3.5. Gravidade Modificada

Até o momento, foram tratadas alternativas para explicee@ecdo cosmica que modificam o
conteudo material do universo ou, em outras palavras, o Eviffijanto a descricdo geométrica
tem permanecido invariante (tensor de Einstein). Enttetautro tipo de abordagem do prob-
lema da aceleracdo césmica € a modificacdo das equacdesv/guesgo 0 campo gravitacional
na teoria do Eisntein, do lado direito das ECE. Nesta segdiesenta-se brevemente o formal-
ismo métrico das teorias de gravidad®), nas quais o0 acoplamento entre o contetdo material
e a geometria do espaco-tempo ndo se da mais mediante aqoptidade do tensor de Ein-
stein e o tensor Momento-Enerdia

Para obter as equacdes da gravitagéo nas tefldf@sminimiza-se a agdo de Einstein-Hilbert
generalizada,

S= g | EXVBIR + Su@.0) (349)

ondeG é a constante gravitacion@,0 determinante do tensor métrid®,0 escalar de Ricci,
f(R) uma funcao arbitraria 8, a acdo da matéria para o camp@/ representa coletivamente
0s campos de matéria).

T Para uma revis&o sobre teorig®), ver [76].
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Por formalismo métrico entende-se que a variagdo da acaemghde do campg,,, as-
sumindo a conexdo de Levi-Civita, ou seja, 0 tensor métriaocenexdo ndo séo entidades
independentes.

Minimizando a a¢éo3.49 com respeito ag,,, obtem-se:

f'(RR, - %f(R)gW -[V,V, - 9,0/ f(R) = 81GT,, (3.50)

onde uma linha representa a diferenciagdo com respeit@amanto,V, € a derivada covari-
ante associada a conexao de Levi-Civitaz V'V,. Sendo entdo;3(50 as novas equacdes de
campo.

Cabe notar que, ao contrario das ECE, o trago das equé:68sq uma equacao diferencial
e nao algébrica,

R= kT & TRG

(3.51)
f(RR-2f(R) +30f'(R) =kT < f(R).

As equacdes de campo modificada®() podem ser reescritas mantendo o tensor de Einstein
do lado esquerdo das equacdes enquanto, no lado direitmtesnse o tensor momento-energia
da matéria e um tensor momento-energia efetivo composttepoos geométricos,

_ 1 _ 81GTy, [f(R-RF(R)] [V.V,F'(R) —g,0f'(R)]
Cw =Ry = 38R= TR+ —2rR (R ’

(3.52)

interpretando-se a frac@®/ f’(R), no segundo membro, como se fosse uma constante gravita-
cional efetiva.

No caso particular do universo de FLRW, as EF generalizades a5 teorias de gravidade
f(R) tem a mesma forma que na TR&G 18 e (2.19 com a identificacdop — Pet = Pm + Pc
€p — Pef = Pm + Pc, COM P, € oy, SENO a presséo e a densidade da matéria. A “presséo” e a
“densidade” produzidas pela curvatura sédo dadas por:

1 a ’ = §77 . 1" 1 ’
Pe = == ZaRf +Rf"+ R+ f 2[f Rf]], (3.53)
1 1 ’ a. ”
po= gt [é(f ~Rf - 32Rf )] (3.54)

A principio esses termos podem induzir uma aceleragéo casmi

Cabe ressaltar que os novos termos de presséo e densidaglenandira geral, o tensor
momento energia efetivo, devem ser interpretados commsfgeéométricos e ndo como outro
tipo de fonte 75.
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3.6. Parametrizacdes da Equacéao de Estado

As abordagens tratadas até este ponto para explicar azeatlaenergia escura sdo descricoes
fundamentais. Entretanto, por questfes praticas, o preblda descricdo da EE pode ser
tratado comumente de uma forma mais fenomenoldgica, p&iaarelo a EJEw, ondew

€ uma funcéo deedshiftou equivalentemente do fator de escala.

Nesta abordagem, o objetivo € fazer uma expansdo em sefi@sgdes da seguinte forma:

WD) = ) Wnke(D), (3.55)
n=0

sendox,(2) alguma funcdo bem comportada @mlshiftVn (dependéncia implicita dg, e w,

os coeficientes da expansado que sao ajustados fazendo use asbtistica com os dados
observacionais. Esta série, no entanto, deve ser truncada motivos de precisdo dos dados
atuais, as constantes so sao restritas de maneira efetiva até primeira ordemmAsskEdE é
dada pelas funcdeg(z) e os parametros,, que sao independenteszie

E usual construir EJE biparamétricas, tal que

=1 e wy=w0), (3.56)

0 que também pode ser escrito como

W(2) = Wo + W19(2), (3.57)

ondeg(2) é uma funcao arbitraria que obedece a condggfp= 0. Desta forma, representa-se
a parte constante da equacéo e a evolugdo da EE estarid@nstunente no termo de primeira
ordem.

Podemos ainda calcular a fungcéo de evolugéo da energiaaessalvendo a equacao de
continuidade 2.23), utilizando uma EdE geral(2):

f=P2 _ exp[B f Z“—""(Z)dz] (3.58)
0

E 1+7

e com isto temos que o parametro de Hubble é escrito como:

H3(2) = HIQ, (L + 2* + Qu(1 + 2 + (1 + 2 + O, F (2], (3.59)

ondeQ, representa o parametro de densidade da energia escura.

Utilizando o desenvolvimento do modelo de quintesséneigd@3.2), sempre que se tenha
gquew > —1, podemos reconstruir o campo escalar partindo da EdEciSoando a equacao
de continuidade para uma Ed&a) (3.58 e escrevendo a densidade de energia do campo hoje
em termos da densidade critica e do parametro de densidade,
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w(z) Referencia

Wo + Wi 155 Chevallier, Polarsky e Linder 6]
Wo + wy &2 7L Barboza, Alcaniz, Zhu e Silva 71
Wo + w; A2 Barboza e Alcaniz q]
Wo + Wy [%ﬂmsmm] Lazkoz, Salzano e Sendra 9q[
1+ (1 +wp) exp[%] Adak, Majumdar e Pal 1[0]

Tabela 3.2.: Diferentes tipos de parametrizacdes da EdEda E

ps(@) = Qypc eXP 3fl dinall + w(a)]. (3.60)

A partir da definicdo da energia cinéticaZ? e substituindo a expressao anterior para a densi-
dade de energia do campo, escrevemem funcéo do fator de escala da seguinte forma:

#(@) = fd InaH™* \/os(a)[1 + W(@)], (3.61)

e tanto o potencial quanto a energia cinética estao detadminpela densidade de energia e a
EdE

V@) = 5po(@)1 - wy(a)] (3.62)

K(a) = %p¢(a)[1 + W, (a)]. (3.63)

Obtendo assim, todas as quantidades que caraterizam o egcgiar.

Existem muitas equacfes paramétricas da EdE da EE, toddsitda com o objetivo de ajus-
tar a dindmica do universo com as observacdes atuais. Alparametrizacdes encontradas
na literatura sdo mostradas na Tal#[& Vamos estudar em mais detalhe algumas delas.

3.6.1. Parametrizagc&do Chevallier-Polarsky-Linder (CPL)

Esta parametrizagao foi introduzida por primeira vez pav@hier e Polarsky enfj e, poste-
riormente, por Linder em/[7/] com a forma usualmente utilizada,

WepL(d) = Wo + (1 — a/ag)ws, (3.64)

ou, em termos deedshift

z
) 3.65
1+ le ( )

Esta parametrizacdo segue as condi¢cdes mencionadas aar&géor, onde a constantg

WepL(2) = Wo +
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Union2.1 SN la
4} Compilation 1

-2.0 1.5 1.0 0.5 0.0

Figura 3.1.: Niveis de confianca de 1, 2@ Bara o0 modelo CPL plano obtidos por Suzuki et
al. com dados de SNe la, OAB, RCF e um prior Eg.

representa o valor atual da EdE e a constante valor da primeira derivada com respeito ao
redshiftemz = 0.

A parametrizacdo CPL possui as seguintes vantagens:

Espaco paramétrico bidimensional

Para baixosedshifts ela possui um comportamento linea(z) — wp + w;z

E uma funcao limitada em alteedshifts com o valor limite para — oo, w — Wg + Wj.

Pode-se recuperar a Constante Cosmologica como casaifaargiaran, = -1 ew; = 0.

A densidade de energia pode ser integrada analiticamente,

f = (1 + 23 Worw) gy w2 3.66
crl@d=(01+2 exp W11+Z ( )

Entretanto, esta parametrizacao também sofre de algubkepras, tais como:

e A partir de um ponto de vista teorico, ela apresenta umagiveia no fim da historia do
universo £ = —1) tanto na EAE3.6.1) quanto na densidade de enerd&0).

e A partir de um ponto de vista observacional, os parametyosw,; encontram-se alta-
mente correlacionados, com uma grande incerteza ass@omdaer Figura3.l).
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-0.6

-0.8

[—— wo=-1,wi=05 w0=-1, wl=-0,5|

Figura 3.2.: Comportamento da func@@) = z(1 + 2)/1 + 22 da parametrizacdo BA. As linhas
representam valores positivos e negativos do parametro

3.6.2. Parametrizacéo Barboza-Alcaniz (BA)

Esta parametrizagéo foi introduzida por Barboza e AlcamiZ& com o objetivo de estender o
intervalo de aplicabilidade da EdE da energia escura artattila do universo, a qual depende
do tempo (implicitamente) e apresenta o comportamentotasiso linear em baixoeedshifts

Z(z+1)

W(Z) = Wp + W .
@ =wo+ w5

(3.67)

Note que, ao contrario da parametrizacdo CPL, esta perméimétada em todo o intervalo de
redshift[-1, o). A densidade de energia & encontrada solucionah@8)( é dada por

pea(2) = po(L +2)%H10 (L + 222, (3.68)

A parametrizacao BA permite uma divisao do plawp<w;) em seis regides, de acordo com
os valores destes dois parametros que implicam:

e Uma regido associada a um campo de quintesséntig (v < 1).
e Uma regido associada a um campo fantasma ¢1).

e Duas regides desconexas, onde a equacdo de estado ao Itnigtodado universo passa
por fases de campo quintessencial e de campo fantasma.

e Uma regido proibida, cujos valores dg e w; produziriam uma densidade de energia
escura dominante & da matéria 2o 1, 0 que atrapalharia a formacao de estruturas.

e Uma regido proibida, a causa da atual expansao aceleradaivarse. Os valores dos
parametros nesta regido produzem uma desaceleracéo admjac
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Figura 3.3.: Divisdo do espaco paramétrico para a EJE BarBtraniz (lado esquerdo).
Niveis de confianca em 68,3%, 95.4% e 99.7% obtidos por Barb@édcaniz (lado
direito) [8].

Para encontrar as regifes dos campos de quintessénciasnfianprocura-se o0 maximo e o
minimo global (esta parametrizacédo sO apresenta um maxumoreinimo, ver Figura.2), os
quais sdo encontrados emn= 1+ V2 que sdo, respectivamenie, = w(z_) = Wy — 0, 21w,

0 minimo (maximo) ev, = w(z,) = Wp + 1, 21w;, 0 maximo (minimo) para; > 0 (w; < 0).
Estas condi¢cdes impdem os seguintes limites para quinigasé

-1<w-0,2lwv; e Wo+1,2lw; <1 se w; >0, (3.69)

-1<wy+12lw; e W-0,2lw; <1 se w; <O0. (3.70)

Para o campo fantasma, temos:

Wo+1,2lw; < -1 se w; >0, (3.71)

Wo—0,21w; < -1 se w; <O0. (3.72)

Para delimitar a regido proibida para evitar a dominanciargagia escura em> 1, im-
pomos que o comportamento assintdtico da densidade deiaisejg menor que a terceira
potencia (comportamento da matéria), isto €&,

z> 1 fga(z) = 2o (3.73)

implicando em

Wo +w; < 0. (3.74)
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A Ultima regido, a regido de aceleracao, é obtida impondmqerametro de desaceleracao
hoje seja menor que zero,

q(2 = —% = %[1 + 3wW(2)Q,], (3.75)

onde foi usado a condicdo de normalizacdo para um univesmpkem levar em conta a
radiacdo Qm + Q = 1). Agora, calculando o valor d&2) na presente época com a condi¢ao

0o < O, temos 1

3(1-Qu)’
que pard), = 0,27 toma o valomw < -0, 43. Esta divisdo do espaco paramétrico € mostrada
na Figura3.3.

Os vinculos observacionais encontrados no artigo origjado mostrados na FiguBa3,

Wo < (3.76)

para os quais foram utilizados o conjunto de dados de Suyesrap tipo la da compilagéo
SNLS I, medidas de oscila¢cdes acusticas baridnicas do S&R$arametro de WMAPS e
dados deH(2).

Note ainda que a classificagdo do espacgo de fase da RBdRippde ser estendida para a
parametrizacdo CPL. Entretanto, para esta EdE, s0 é pbaisigeas regides de desaceleracéao,
proibida e de campo fantasma uma vez que a parametrizacamdPé limitada para toda a
histéria do universo.






4 Vinculos Observacionais

Neste capitulo, apresentamos o estudo principal destdhi@abe dissertacdo, no qual, ao quan-
tificar o poder de vinculo dos dados atuais com a chamadaaHiguwérito (FoM), exploramos

a forma de optimizar os vinculos observacionais impostepacametros de uma EdE geral via
reparametrizacdo. Apresentamos uma expressao anaditea yariacdo do valor da FoM, ao
realizar uma transformacao do espacgo paramétwge- {v;) para o espacarp — W), de modo
gue neste espaco transformado os parametros estejamuatahmnamente correlacionados.
Os resultados obtidos analiticamente com esta equacamsfiastados com os resultados da
analise estatistica da EdE original e da EdE reparametripach o caso dos modelos BA e
CPL.

4.1. Testes Cosmoldgicos

4.1.1. Supernova do Tipo la como Vela Padréo

Na secad.2, foi definida um tipo de distancia em termos da luminosidatténiseca do objeto
e o fluxo recebido na terra, a chamada distancia luminosjdiad@ utilidade desta definicdo
surge ao encontrar objetos no céu para 0s quais pode-senjzagira sua luminosidade in-
trinseca ou, equivalentemente, a sua magnitude absoltialrdente, esses objetos utilizados
como vela padronizavel sdo as Supernovas do tipo la (SNs la).

O termo Supernova (SN) refere-se ao evento de explosédo desirséa de alta massi (>
9M,), sendo esta fase um dos possiveis estagios finais da evasigiar. As supernovas sao
classificadas de acordo a sua aparéncia espectral acerdgéhdardximo da seguinte forma:

e SN do tipo I: ndo possuem tragos claros de hidrogénio. Estasya vez podem ser
classificadas em:

-SN do tipo la: o espectro deste tipo de SNs é dominado padidie elementos pe-
sados, tal como calcio, silicio, enxofre e ferro. Nao polssiias de hélio. Este tipo de SN

45
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€ muito uniforme na sua aparéncia, embora mostre certarg&pea sua luminosidade e
evolucao espectral.

-SN do tipo Ib: mostram linhas proeminentes de hélio.

-SN do tipo Ic: fraca linha do hélio ou sem a presenca dela.

e SN do tipo Il: apresentam tracos de hidrogénio no seu egpeatbrilho méaximo.

O modelo mais aceito para explicar a explosdo de uma SN laedesa acres¢ao de matéria
por parte de uma ané branca de carbono e oxigénio em um sisired@ini®, até que seja atingido
o limite de Chandrasekhar por parte da ana branca acretste.lifite corresponde ao valor
méaximo de massa que pode suportar a pressao de degeneragl@trates antes de colapsar
gravitacionalmente. O limite € bem estabelecido para aadshs sem rotacao, ou seja, V38
[78, 79]. No momento de atingir este limite, as altas temperatudensidades causam a ignicao
de reacgOes termonucleares de queima de carbono e oxigés#s fErocessos produzem energia
suficiente para superar a energia de ligacédo, conseguindo desintegrar a estrela, levando
assim, a uma exploséao total, ndo deixando nenhum remamescen

Existem dois cenarios para explicar a acres¢cao de matér@in@iro consiste da acrecao
de matéria por parte de uma ana branca a partir de uma coni@arthbcomo uma gigante
vermelha. O segundo consiste da colisdo de duas anas bfafcas 82, 83].

A grande importancia das SNs la no estudo da cosmologia @alavidescobrimento de uma
relacdo empirica entre uma quantidade observada e umadpgdmtisica. Estas séo o declinio
na magnitude da band®) nos primeiros 15 dias apds o brilho maximo (ver Figdrd e a
luminosidade da supernovad.

m plus offset

0 20 40 60
Day

Figura 4.1.: Curvas de luz no optico e no infravermelho pnaxida supernova SN 2007af,
obtidas peldCarnegie Supernova Projeft1].

Na época atual, ha dois tipos de calibracdes principaistpatiar as curvas de luz de SNs
la. Uma delas € a MCLS2k2 (segunda geracao da calibracdo M@l8-color Light Curve
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Shapg¢e a segunda é a calibracdo SALT2 (segunda geracao da cablaLT,Spectral Adap-
tative Light curve Templaje As maiores diferengas entre estes dois tipos de calibsagsi-
dem no modelo de referéncia espectral nas regides azula@ialata, e sua interpretacao do
avermelhamento. Enquanto a MCLS2k2 utiliza SNs em beagshift(z<0.01) como amostra
de referéncia, a SALT2 combina dados em baixo e @tshift onde € necessaria a utiliza-
¢cdo de um modelo cosmolégico de fundo no tratamento de SNsejeacontram além do
regime linear. Como consequéncia disto, na MCLS2k2 podiedezido um viés, dificultando
a obtencéo de dados de alta qualidade no ultravioleta, at@aaSALT2 pode néo ter a ca-
pacidade de detectar alteracdes intrinsecas coedshifte fazer uso de dados fracos. Outra
diferenca relevante entre as duas calibragbes envolveaoieato da relagéo cor-luminosidade.
MCLS2k2 assume que o avermelhamento é causado por poeisa) od@p permite correcdes
de cor negativas. Em contraste, SALT2 combina todas asvessbdntribuicdes em uma unica
funcao, relacionando a intensidade como uma funcé&o do ¢orapito de onda, e ambas as
corre¢des positivas como também negativas sao permigdps [

Para encontrar a distancia de um objeto de luminosidadaseta conhecida, fazemos uso
de duas grandezas. A primeira delas é a magnitude apanedéfinida como:

m= —2.5logF/Fy, (4.1)

ondeF é o fluxo medido &, = 2,53x 108 watt nT2 é um fluxo de referéncia. Desta definicao,
tem-se que um objeto que aparece mais brilhante no céu €apaasaior fluxo) possui menor
magnitudem. A segunda grandeza utilizada é a magnitude absdllitgue se define como a
magnitude aparente que apresentaria um objeto celestivesss a uma distancia de 10 pc.

Finalmente, é direto relacionar a distancia luminosidaslamda fonte com o chamado mé-
dulo de distancia, o qual é definido como

u=m-M =5log[d_/Mpc| + 25. (4.2)

A igualdade desta grandeza com o terceiro membro da equatgimaé encontrada ao utilizar
a definicao dem (4.1), M e fluxo R.9). Esta expressao pode ser reescrita de uma forma mais
atil, ou seja:

HOdL
c

n=5log + Ho, (4.3)

sendaqug = 42, 38— 5logh.

Diante do exposto, fica evidente a importancia que tem paeterdinacéo de distancias
de um objeto de luminosidade intrinseca bem conhecida, @ue i mostrado em capitulos
anterioresZ.2), tem a ver com o modelo cosmoldgico. Vale a pena ressaléao @studo deste

tipo de supernovas levou a descoberta da expansao acetkrddiaverso, descrita na se¢éo
2.4.2
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4.1.2. Oscilagdes Acusticas Barionicas

No plasma primordial, quando a radiacdo e a matéria bada@mcontravam-se acopladas via
espalhamento Thomson, havia, nas regides de sobredemsitlaals forcas em oposicdo. A
primeira, era a for¢a de atragcéo gravitacional e a segunassado de radiacdo (a matéria escura
ndo interage com os fotons, portanto, ela permanece ddadaagpeste o plasma primordial).
Neste estagio, as flutuacdes de densidade de matéria bag@mopagavam-se como uma onda
acustica com uma velocidade,

1

comR = 3p,/4p,. Esta velocidade € comparavel com a velocidade dos fétopara,todos

(4.4)

os fins préticos, pode ser considerada~ 1/ V3. Ap6s o desacoplamento, os fétons via-
jam livremente, deixando uma perturbacdo impressa nadbeteside barions em uma escala
carateristicars, de aproximadamente 150 Mpc. A matéria escura interage &baoons
através da gravidade, portanto, ela também aglomera-feFgeialmente nessa escala. Desta
forma, existe um incremento na probabilidade de uma gakiBormar nas vizinhancas da
onda de sobredensidade. A propagacado da perturbacdo riadpeténsidade € mostrada na
Figura4.2[84)].

A funcdo de correlacdo da distribuicdo de galaxias possupizm na escalas. Ao ser
aplicada a transformada de Fourier & funcdo de correlag&terneiam-se ondulacbes nesse
espectro, chamando-se por esta razdo, Oscilacbes AaBacénicas (OAB).

As OAB sao de natureza estatistica. Para ilustrar este atampento, mostramos na Figura
4.3 uma distribuicdo de galaxias em varios anéis sobreposthss teles com a mesma escala
caracteristica.

Por outra parte, o tamanho de um objeto ao longo da linha @elajs;, e seu tamanho
transversalt, , obedecem as seguintes relacdes

CAz
r” = % (45)
e
r, = (1+ 2)daAo, (4.6)

ondeAz € o intervalo deedshiftobservado & o tamanho angular do objetdq].

Ao conhecer o tamanho proprio de um objeto, tapiguantor, , podemos obter estimativas
deH(2) e deda. Analogamente a um objeto de luminosidade intrinseca @iduetais objetos
com tamanho proprio determinado sdo chamados de réguapadra

Devido a limitagcfes nas medidas, ainda ndo é possivel sepamdois sinais, paralelo e
perpendicular, entretanto, pode-se restringir uma coagéio dos doisgo, 87),
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Figura 4.2.: Evolucéo do perfil de massa radial para uma fisagéo pontual localizada na
origem. Mostram-se a evolucao das perturbacdes de masérsae(curva preta),
matéria baribnica (curva azul), fétons (curva vermelhag@tntinos (curva verde).
Em altoredshift pode-se observar como os fétons e barions propagam-skacop
dos. ApGs a época do desacoplamento, os fétons viajam kmeandeixando uma
distribuicdo de sobredensidade de barions em uma escala ¥ Mpc. Via
atracdo gravitacional, € propagada uma perturbacdo nadddesde matéria es-
cura nesta mesma escabdl].

cz, 1/3

(1+2)°di(2) Azl

g 4.7)

comz, representando @dshiftefetivo da medida da OAB.

Dy(z.) = [rn (r—l)zr3 =

Define-se ainda o parametr® [88] como uma grandeza alternativa independente do valor
de Ho,
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Figura 4.3.: Esquema da distribuicdo de galaxias. Comlstiedm a localizacdo de galaxias em
anéis com 0 mesmo raio carateristico. A escala radial jdeférvisivel no painel
esquerdo, onde encontram-se muitas galaxias por anel epaunéis. No painel
direito, a situagdo € mais realistica, onde ha mais anéineswalaxias por anel

[83].

b

A= DV(Z*)HOT V£mo (4.8)

gue, para um universo plano, pode ser escrito como:

(4.9)

- HO\/Qm,o[le* dz ]2/3
0

Hz)"? |z Jo H@

4.1.3. Radiagdo Cosmica de Fundo como Teste Cosmoldgico

Semelhante ao que foi discutido no caso das OAB e as SNs la;gethmbém utilizar os
dados da RCF, cuja fisica subjacente foi descrita na se¢igara definir observaveis que
sdo empregados como testes cosmoldgicos. Um desses olesepra chamado parametro de
deslocamentoR. Este parametro é definido como a razéo entre a posi¢cao deipyipico no
espectro de poténcia da RCE,para um modelo particular, e a posi¢céo do primeiro pico de um
modelo fiducial)’, i.e.,

R = 2:—}. (4.10)
1

A posicaal, esta relacionada com a escala angipjaor [89]

-1

: (4.11)

0,1
I1:IA[1—0,268( py(Zsed ) ]

0, 3,0m(zdec)
sendd dado por
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_ ﬂ_dA(ZdeC)
A (Zaed” #12)
onde
1 “ cs(2)dz
r2aed = 7o L S (4.13)

Nas equacdes acima,. representa cedshiftda superficie de ultimo espalhamento.

Utilizando como modelo fiducial o modelo de matéria escuasgfespacialmente plano, temos:

ra(Zaed = 2CsHg (1 + Zyed " (4.14)

da(Zoed ~ 2cH (1 + Zged (4.15)

enquanto que, para um modelo com dominancia da matéria ca dpalesacoplamento,

r's(Zged ~ ZCsH6lQE11/2(1 + Zdec)_3/2 (4.16)

e a distancia de diametro angular é dada por:

C Zdec dZ
d = ) 4.17
Para um modelo espacialmente plano temos:
“dec HodZ
= \/Q , 4.1

As maiores vantagens deste parametro sdo o pequeno eroiadssas medicdes observa-
cionais e que a integral em.(8 extende-se at&. ~ 1100.

4.2. Analise Estatistica

Baseados em consideragfes da fisica tem sido construidosimero consideravel de mod-
elos para descrever a dindmica do universo. A preferénciandenodelo sobre outro ou o
estabelecimento dos valores dos parametros em um detelomimadelo tem um caracter es-
tatistico. Neste trabalho, foram descritos trés obsersdalistancia de luminosidade de SNs la,

o parametrgA das OAB e o parametr® da RCF), os quais estéo relacionados com a dinamica
do universo por meio de(2).

Para os modelos cosmologicez) CDM que séo testados neste trabalho de dissertacéo, o
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parametro de Hubble é dado por
H(z| P) = H(z| Qy, Qm, W(Z | Wo, W1) (4.19)

Para encontrar os valores que tomam 0s parametros cosousd@n nosso Universo, deve-
se contrastar os valores das grandezas observ§&iscom os mesmos preditos teoricamente
pelo modelo X*°(P). Os parametros cosmoldgicos mais provaveis serdo 0s queizem a
funcéoy?, a qual é dada pela expresséao:

XZ — Z(Xobs_ xteO(P))iCi—jl(xobS_ Xteo(P))j, (420)
i]
ondeC;; € achamada matriz de covariancia, a qual tem a informacaoaagezas nas medicdes
de cada um doX°*S e as possiveis correlagdes e erros sistematicos entre elas.

A probabilidade é representada pela expressao

2
P o exp—~-. (4.21)

2
Em certas ocasides, alguns parametros sdo de pouco ietegeasalise que se vai realizar.
Para evitar dar um valor fixo ao parametro irrelevante, nai®@s a funcéo de probabilidade
sobre todos 0s possiveis valores deste parametro, elidordasta forma sua dependéncia na
analise. Este processo € chamado de marginalizaf§o [
Cada um dos observaveis possui uma fungaassociada. Para dados de SN la, tenB4E [

2 BZ
=A-—; 4.22
XSN C ' ( )
sendo as quantidades A, B, C:
A= D (" = 1) Csy (1 - ), (4.23)
i
B= ) (CsWij (1 - ™) (4.24)
ij
e
C= > (CWi;. (4.25)
ij

Esta forma particular da funcd@ para o teste de SN é a expressdo resultante depois da
marginalizagdo deély, que é comumente realizada, devido ao fato de que os oustes tdti-
lizados ndo dependem da constante de Hubble.

* Nesta expressao para o parametro de Hubble, foi retiradavatata espaciad), ja que trabalharemos assu-
mindo um universo espacialmente plano. Entretanto, asenélie realizaremos da transformacéo do espaco
paramétrico da EJE da energia escura é independente déLrar@aconsequentemente, igualmente valida para
um universo com curvatura (eliptica ou hiperbdlica).
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Como 0 nosso objetivo principal € o estudo dos parametrosiBailizando o formalismo
da Matriz de Fisher (ver secdo3), realizamos uma marginalizagao sobre o paranefg a
partir da manipulacdo apropriada da Matriz de Covarianca

Para o teste de OAB, utilizamos o parame#t$93], com funcéo

(A — AP
Xore =) (4.26)
i [
e para a RCF, o parametfo[94], com
) _ (R _ RObS)Z
XReF= — 3 - (4.27)
Assim, minimizamos @2, total, i.e.,

Xotal = Xan + Xons + Xacr (4.28)

Para realizar a minimizagao da fung@o foi desenvolvido um programa computacional que
€ composto por cinco partes com fungdes bem definidas:

e Funcdo modelo: esta funcédo da conta do parametro de Hubbfare@o doredshift
para valores especificos dos parametros da EdE e do paraleetemsidade da matéria.
Esta parte do programa leva em conta a informacéo dos pac@nust densidade e da
expressao para a evolucao da energia esk@aA funcdo é definida como uma fungéo
do redshifts enquanto os parametros cosmologicos sdo comuns a fyAcdo

e Sub-rotina de integracao: esta sub-rotina toma uma fun¢@aliea sua integral definida
empregando o método de quadratura de Gauss com 40 pontstagass

e Funcagy?: calcula gy? utilizando a sub-rotina de integracéo para obter os vatetegos
da distancia luminosidade, do parameft@ do parametr® para valores especificos dos
parametros de densidade na fungédo modelo.

e Sub-rotina de inversdo de matrizes: calcula a inversa denatdz.

e Funcéo principal: fazendo uso da fung&alentro de lacos que modificam os valores dos
parametros do modelo cosmoldgico, obtemg3 minimo e os valores dos parametros do
melhor ajuste. Com estes valores, calculamos a matriz iefHiger secad.3) e depois
inverte-se esta matriz para, assim, obtermos a matriz dgeiéacia.

Os dados utilizados para realizar a analise estatisticacadamum dos observaveis descritos
neste capitulo foram:

e Para SN la: dados do madulo de distancia da compilagido Urdion2

T Uma discusséo deste processo pode ser encontradi?em [



54 4.3. MATRIZ DE INFORMACAO DE FISHER

Levantamento z A

6dFGS 0,106 0,526 0,028
SDSS 0,2 0,488 0,016
SDSS 0,35 0,484 0,016
WiggleZ 0,44 0,474 0,034
WiggleZz 0,6 0,442 0,020
WiggleZz 0,73 0,424: 0,021

Tabela 4.1.: Determinagdes do paramefrdas OAB em diferentedshifts

e Para OAB: determinacgdes do parameft@os levantamentos SDSS, WiggleZ e 6dFGS,
mostrados na Tabetal1[93].

e Para RCF: determinagao do parametro de deslocamento casudtados de WMAP9,
R =1,7327+0,0164, e com os resultados do Plarnkgks 1, 7407+ 0,0094 P4].

4.3. Matriz de Informacéo de Fisher

A Matriz de Informacé&o de Fisher (MIF) € uma ferramenta muiibpara determinar as in-
certezas estatisticas dos parametros cosmoldgicos aareaina analise com dados obser-
vacionais ou simulados. Esta corresponde a um meio da nkéggiana da funcdg? com
derivadas parciais com respeito aos parametros do mod|o, i

_1 o
~ 20pidp;’

Esta matriz esta diretamente relacionada com a Matriz dar@dmecia (MC) da seguinte forma:

[Flij (4.29)

C=F1, (4.30)

sendo estarelacdo a base fundamental da anélise postefjoA(MC possui ha sua diagonal a
varianca de cada um dos parémetrf_@, e os elementos fora da diagonal,w,, correspondem
a covariancia entre pares deles. Por exemplo, para umagndagstado biparamétrica, a MC
€ expressa como

c—| T o] (4.31)
O wowy 0-w1

O formalismo da MIF assume gaussianidade na funcao debdisifio dos parametros. Em-
bora nem sempre essa suposicdo seja adequada, a utilizabdié @ muito pratica devido a
simplicidade do calculo e a rapida forma de combinacdo denttis testes (ver9p, 96, 97]
para uma discussao sobre a validade da MIF).
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4.4. Figura de Méerito

Com o objetivo de quantificar o progresso da medicéo das ipdgates da energia escura e
discriminar entre distintos modelos, define-se a Figura @eith (FoM, sigla do nome em
inglés, Figure of Meri) como uma combinagé&o das incertezas dos parametros doaraelel
energia escura. Uma possivel selecdo da FOM € o produto cateiras unidimensionais,
ow, €0y, TOdaviaw, ew; estéo altamente correlacionados fazendo com que esta;éefoa
FoM néo seja um bom indicador do poder de vinculo de um testeed?a razao, Dark Energy
Task Forc DETF) [95] propde uma FoM inversamente proporcional ao voliNrgimensional
contido no contorno de confianca em,4.e, 95.4%, fazendo assim com que uma FoM maior
indique uma maior precisdo. Para um espaco bidimensio2abobume corresponde a area do
contorno. Assim, define-se

FOMDETF = . (432)

>3

Com o formalismo da MIF, ou seja, assumindo gaussianidadestrébuicdo dos parametros,
o volumeN-dimensional contido no contorno de confianca € proporti@amaiz quadrada do
determinante da MC. Para um espago biparamétricoeenenos

A =6.1710 0w A|1 — 3. (4.33)

A partir disto e da definicdo da FoM, € obtido

1 1
617000, [1—p2 617 VdetC

FOMpeTF = (434)

ondep, € o coeficiente de correlacdo de Pearson (ver sé&jo

A definicdo da FoM do DETF possui a desvantagem de que, pa@iapaos que nao ap-
resentam uma distribuicdo gaussiana (0 que usualmentéeaeqgrara dados reais), o calculo
da area € complicado e, portanto, pouco pratico. Por esia,ram P8 propde-se uma FOM
generalizada da seguinte forma:

1
\/detC'

Esta definicdo é prética, valida para qualquer tipo de parémmdependentemente da gaus-

FoM, =

(4.35)

sianidade e elimina os fatores desnecessérios que nadaentrcom a FoM.
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4.5. Optimizacdo dos Vinculos Observacionais Via

Reparametrizacéo

Como é mostrado nos graficos do espago paramétrico das EdEe BRLnas se¢del.6.1e
3.6.2 respectivamente, as elipses de confianca encontramisadas com respeito aos eixos
do espaco paramétrico. Isto significa que os parameig@sw; estao correlacionados. Mais
especificamente, dos resultados da andlise estatisticatri ble Covariancia obtida para cada
uma das parametrizagdes tem elementos néo nulos fora dmdlagsses elementos tem a ver
com o coeficiente de correlacdo de Pearson da seguinte fééna |

pp = —vo (4.36)

Esse coeficiente varia no intervalo [-1, 1], onde o valor de de coeficiente significa uma nao
correlagéo, e os valores 1 e -1 significam que os parametéstesalmente correlacionados e
anticorrelacionados, respectivamente.

Devido a alta correlacéo (anticorrelacdo) que apresensapar@metrizacdes BA e CPL ao
serem testadas com os dados atuais, é importante procuraétodo para reduzir ou eliminar
totalmente tal correlag@o. Por esse motivo, 0 nosso progasso serd reparametrizar a EdE, de
tal forma quewn(z) seja escrita em termos de novos parametros que néo agresentrelacao
alguma.

Dada a arbitrariedade ao escrever uma EdE para a EE, € posssaevé-la em termos de
outros coeficientes, sem alterar a forma funcional origils&, com o objetivo que esses novos
coeficientes tenham uma incerteza menor, uma correlacamendmi, incluso, obter um volume
menor dos contornos de confianca no espaco de parametros.

O DETF [99] propde a definicdo de um novo parametsg, para a CPL, como o valor da
equacéo de estado em wedshiftpara o qualv, tem uma incerteza minima. Matematicamente,
podemos escrever a definicdowigcomo:

Wp = W(Zp) = Wo + Wll + 7 (4.37)
tal que,
070 _ AW — (WD)
@| _ —
|, = = |, = 0. (4.38)
Determinando desta forma ugpou, 0 que € equivalente, uag,
p= 1+ g o TV (4.39)

— > .
W1 O-Wl + O-WOWl

O zem que é definido o novo parémetro € chamadmdshiftpivd.
Ao realizar esta transformagéo, é encontrado que os ddsneaitosw, e w; ficam descor-
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relacionados. Com o método que noés utilizaremos mais @&damé definir um novo parametro
para uma EdE geral, pode-se demostrar que para 0 mapeanteaBpaco Wy, — w;) para
(wp — W), a definicéo dav,, como o parametro de minima incerteza, € equivalente a defini
como o parametro que, a partir da transformaga®?, tem correlacdo nula com,. Pode ser
demostrado que esta transformacao deixa a FoM invariaote/opelo qual € mais vantajoso
adotar outra abordagem (ver sedab.]).

Wang P8] propde uma reparametrizagdo da CPL em termaga@sn,., ondew, esta definido
como o valor da EdBy(z), em umredshiftpivo, i.e.,

W, = W =Wp+ W 4.40
(] (Zc) b+ W1 1+ Z ( )
onde ao selecionar
1 oo
a: = =1+ , 4.41
1+z T wowy ( )

Wo, W, ficam descorrelacionados. Pode-se transformar a EJE ermndeteste novo parametro
e, como consequéncia direta disto, a funcdo de evolucdo darfliem € transformada. Da

definicdo dew,, tem-se
We — Wo

l1-a.
Substituindo isto na parametrizagaigr (a), a EJE da CPL reparametrizada torna-se

(4.42)

Wi =

acWo — We + a(We — Wo)

= 4.43
WrcpL(d) a1 ( )
Por ultimo, apresentamos a transformacao da furigédz), Eq.3.66),
f = 1+———||[In(1 — 4.44
repU(2) exp(3 +( a-1 ) n( +Z)+3(ac_1)1+z) (4.44)

O desenvolvimento anterior € particular para a EJE CPL,®ehdia a necessidade de generaliz-
lo.

No que segue, mostraremos como realizar uma transformagaam espacony — We), de
uma EdE geral:

wW(2) = W + W10(2), (4.45)

onde estes parametros estao descorrelacionados.
Dada a expressao que define o novo parametres W(z.) = Wy + W1g(Z), comegamos por
escrever o valor médio de.wy,

(WoWe) = (WB) + (WoW1)Q(Z:), (4.46)

e a multiplicacdo dos valores medieg)(W.),
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(WoY(We) = (Wo)? + (Wo) (Wi )D(Z). (4.47)

Continua-se com a relagéo entre as quantidades escrit@&sra@mde covariancia,

Tuwgwe = (OWoOWe) = (WoWe) — (Wo){We), (4.48)

que impomos ser igual a zero ao procurar uma total desceéi@@y,w, = 0 © pwow. = 0),

(OWoOWc) = (OWE) + (SWodW )g(Z) = O, (4.49)

onde nas equacdes anterioke§, = (6w3) € a variancia dev,.

Por ultimo, obtem-se que osdshifts(podem ser varios, dependendo da forma funcional de
0(2)) que descorrelacionam os dois parametngs w,, SA0 as raizes da equacao anterior.

E simples mostrar que para uma forma funcional da EdEgRA = z(z+1)/1+ 72, obtem-se:

1+ \/1 — A1+ 02,/ Tugns ) (0 | Tigns)

21+ 02, /owowy)

Z = , (4.50)

Para finalizar, escreve-s@ em termos devy, W, € Z,, obtendo uma reparametrizacéo de
(3.67) do tipo:

z(1+z) Z(1+2
1+2 1+727

w(2) 0 (4.51)

W—
“1+2

1+2 {

z(1+z)

Z(1+ z)}

A classificacdo dos modelos de EE feita €rfo plano transformadowg — w;), pode ser
obtida facilmente com a relac&gq = (W, —Wp)/g(z). Os resultados da andlise realizada com os
dados de SN la da compilagcdo Union2.1, as determinacfes@meaoA dos levantamentos
SDSS, WiggleZ e 6dFGS, e a determinacao do paramearpartir dos resultados do WMAP9
ou do Planck sao apresentados nas Tabeks4.3.

2
X min Wo Wy Pwio,wy FoM, (WO, Wl)

SN la+ OAB + WMAP9 550,40 -0,98+0,33 -0.03+0.86 -0,89 30,09
SN la+ OAB + Planck 550,34 -0,96+ 0,32 -0.16+0.78 -0,90 36,81

Tabela 4.2.: Valores esperados wge w; em 95.4% CL para a parametrizacd6({). As
barras de erros correspondem a variancia. A correlacée entiois parametros é
dada pelo coeficiente de correlacdo de Peayspr, oj/oioj, € a FOM do espago
paramétrico é dada por Folil j).

A mesma andlise é realizada para a parametrizacao £PL)(e, como esperado, o resultado
obtido doredshiftpivd para uma descorrelacdo total € o mesmo apresentad@SprRéra este
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2
Xmin Wo We Pwio,We Fo MI‘ (Wo, WC)

SN la+ OAB + WMAP9 550,40 -0,98+0,33 -0,99+0,17 -0,02 71,38
SN la+ OAB +Planck 550,34 -0,96+0,32 -1,04+0,16 -0.01 78,88

Tabela 4.3.: Valores esperadosvdge w, em 95.4% CL para a parametrizacddx(l). A corre-
lac&o entre os dois parametros € dada pelo coeficiente ddag@o de Pearson e a
FoM do espago paramétrico é dada por FoM).

caso, a Tabeld.4 mostra os valores dg?. , Wo, Wy, W, p € FOM, obtidos a partir da andlise
envolvendo os dados mencionados4m

X Wo W1 W o FoM,
SN la+ OAB 550,39 -0,97+0,39 -0,10+1,78 - -0,92 14,55
+ WMAP9 550,40 -0,97+0,39 - -1,00+0,17 -0,00 60,11
SN la+ OAB 550,33 -0,96+0,38 -0,28+ 1,57 - -0,93 18,21
+Planck 550,32 -0,94+ 0,38 - -1,04+0,15 -0,04 68,08

Tabela 4.4.: Valores esperadosvadgw; ew, em 95.4% CL, coeficiente de correlacipe FoM
para a parametrizacao CPL.

Note nos resultados apresentados nas tabelas anterioeesg, fpM aumenta consideravel-
mente o seu valor nos dois casos (BA e CPL). Da mesma formagdeza associada ao se-
gundo parametro é significativamente melhorada. Os nossokados para as parametrizagdes
CPL e BA sao mostrados na Figutale na Figural.5.

4.5.1. Transformacado Analitica da FoM

Podemos ver que a FOM para as duas parametrizagcdes an&ariermencionadas aumenta ao
serem reparametrizadas. O fator de aumento da FoOM ndo géeé nds desenvolvemos uma
expressao que permite saber qual é o valor da FOM no espagamegtrizado sem necessidade
de realizar novamente a analise estatistica.
Primeiramente, adotamos a expressao para a FoM definidagrag 24,
FoM, = i (4.52)
ICI

ondeC é a matriz de covariancial€| denota seu determinante. Como a matriz de covariancia
esta relacionada com a matriz de Fisher@er F1, a definicdo anterior pode ser escrita como:
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Figura 4.4.: Contornos day? = 2.30 e Ay? = 6.17 para YW, — W;) e (Wo — W) para EdE

(3.6.2 (esquerda) e EdE CPL36.]) (direita), obtidos com os dados de SN la
da compilagdo Union2.1, as determinagbes do parangétans levantamentos
SDSS, WiggleZ e 6dFGS, e a determinacao do pararitam os resultados do
WMAP9. As escalas dos graficos para os parametros corresp@sdsao iguais,
com o objetivo de uma rapida comparacao. A regiao | repraseapoca de dom-
inancia da matéria. A Regido Il denota energia escura ggradam campo fan-
tasma\W(z2) < -1, V2. A Regiao lll corresponde a um campo de quintesséncia
(-1 <w(@ <1 V2. Asregides brancas correspondem a modelos de EE com
origem desconhecida. Para a E@E() essas regides sdo modelos que tém cruzado
ou cruzardo a linha de campo fantasma -1.
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Figura 4.5.: Contornos d&y? = 2.30 e Ay? = 6.17 para W — W;) € Wy — W) para EdE

(3.6.2 (esquerda) e EdE CPL36.]) (direita), obtidos com os dados de SN la
da compilagdo Union2.1, as determinagfes do parangétdos levantamentos
SDSS, WiggleZ e 6dFGS, e a determinagao do paranfétcom os resultados

do Planck. As escalas dos graficos para os parametros aomcespes sao iguais,
com o objetivo de uma rapida comparacédo. A regiao | repraseapoca de dom-
inancia da matéria. A Regiado Il denota energia escura ggradam campo fan-
tasma\W(z2) < -1, V2. A Regiao lll corresponde a um campo de quintesséncia
(-1 <w(@ <1 V2. As regides brancas correspondem a modelos de EE com
origem desconhecida. Para a E@E() essas regides sdo modelos que tém cruzado
ou cruzardo a linha de campo fantasma -1.
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FoM, = +/|FI. (4.53)

J& que a transformacao do espago paramétnige (v;) ao (Vo — W) € linear, a nova matriz
de FisherF’, relaciona-se com a matriz de Fisher origifglyia

F=MTFM, (4.54)

ondeM é a matriz de transformacé&o obtida tomando as derivadasisatos parametros ante-
riores com respeito aos novd®]. Explicitamente, M]ij = Mj; = (dpi/9p;) e o superindic&
denota a transposta da matriz. Tomando o determinante 54, (oObtemos:

F'I = IMTIIFIIM| = [FIIMP2. (4.55)

Lembrando que o determinante de uma matriz é igual ao detente da sua transposta,
obtem-se uma relagéo entre os valores da nova FoM e da FoMalrig

FoM, = |[M||FoM,, (4.56)

sendg|M|| o valor absoluto do determinante ke
Para uma equacéo parameétrica do tpdp, a matriz de transformacéo do espage, (v1)
para (o, W,) comw, = w(z,) para um arbitraria. € dada por

1 0
M = . (4.57)
[ -1/9(z) 1/9(z) ]

Explicitamente, para uma transformacéo representadanpatiaz anterior, tem-se que as
figuras de mérito obedecem a seguinte relacéo:

FOM', = ||1/9(z.)|[FOM. (4.58)

Esta expressédo € comparada com os resultados obtidos wadsggdnde realizamos uma
reparametrizacdo cuja matriz de transformacédo € dada pel#4E57) e cujoredshiftpivo é
selecionado de tal forma que os parametros figuem totalndestorrelacionados. Na Tabela
4.5, mostra-se o fator de aumento da FoM, utilizando a exprems@oior ¢.58 para os dois
modelos testados e o respectredshiftpivd que produz uma correlagdo nula. Essencialmente,
os fatores apresentados nesta tabela sdo iguais as rag@essdfoMs dos modelos originais e
reparametrizados, obtidas via analise estatistica (géoge5).

Cabe ressaltar que, redshift pivd utilizado para realizar a reparametrizacdo nao pode se
uma raiz da funcédg(z). Isto deixaria a transformacéo singular e os paramettasriente
degenerados.

Para finalizar, também apresentamos a matriz da transfa@opaegposta pelo DETPP],
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Dados Modelo g2 z 11/9(z)l

SNla+ OAB BA ) 036 224

2+1

+WMAP9  CPL % 032 415

SNla+OAB BA %1 (38 217

2+1

+ Planck CPL (Zfl) 0,35 386

Tabela 4.5.: Valores obtidos dwedshift z com os dados observacionais atuais para as
parametrizagbes BA e CPL e os correspondentes fatores ided@da FoOM ao
reparametrizar cada um dos modelos.

M =

1 -9z)
. 1 ] (4.59)

a qual tem determinante unidade (implicando que a FoM ficariante), deixando evidente o
motivo pelo qual é mais vantajoso utilizar o método empregaud P3].

Desta forma, nds sugerimos explorar o segundo tipo de tnanatdo ao testar modelos
w(2)CDM, selecionando cedshiftque produz uma correlagao nula ao realizar o mapeamento
do espacowvp — W;) para o espagonp — W,), € ndo unredshiftque aumente somente a FoM,
sem levar em consideracao a correlacdo dos novos parametros






5 Conclusodes

A descoberta da aceleracdo cosmica, através da analisstédeciis de luminosidade de Su-
pernovas do tipo la e, posteriormente, confirmada por ootsesrvaveis cosmolégicos, cons-
titui uma das maiores e mais surpreendentes descobertasmalogia moderna. Explicar de
maneira satisfatoria 0 mecanismo por trds da expansaaadaldo Universo, que hoje co-
nhecemos como Energia Escura, tem-se convertido em um doday desafios da ciéncia e
envolve tanto a cosmologia quanto a fisica de particulas.

O candidato mais simples e atrativo para descrever a EE éstacd® cosmoldgicA que,
a partir do ponto de vista da Teoria Quantica de Campos,sporele a densidade de energia
do vacuo. Entretanto, quando as predi¢des para o valarsd® comparadas aos dados obser-
vacionais, elas apresentam uma discrepancia de cerca aed&® de magnitude, o que tem
levado ao desenvolvimento de um numero consideravel delospara solucionar a grande
inconsisténcia entre teoria e observagéao.

Nesta dissertagcéo, apresentamos diferentes modelospaesentar a EE, explorando prin-
cipalmente osv(zZ CDM. Longe de ter uma resposta fundamental a este problemsee tahis
simples comecar por uma descricdo fenomenoldgica, quespmnde a este tipo de modelos.
Por tal motivo, é de grande interesse para a cosmologia izgtims vinculos observacionais
gue podemos impO6r nos parametros de teav(@ DM.

Ao escrevermos equacoes de estado com expressoes biparasnés nossos objetivos prin-
cipais sdo: encontrar um afastamento do valor da EdE comitespEdEw = -1 (ACDM) e
ainda uma evolucdo de com o tempo.

Utilizando o formalismo da figura de mérito, que serve paemtjticar o poder de vinculo dos
dados atuais e a precisdo dos testes cosmoldgicos reaexgEgamos dois tipos de transfor-
macdes entre espacos parametricos ou reparametrizagéasied que as duas podem produzir
parametros descorrelacionados, s6 uma delas leva a umarmalhvalor da FoM. Com isto,
temos mostrado que é mais produtivo fazer uma transfornegadir do espaco de parametros
originais (Wp — W;) para um espaco parametriciy(— W), obtendo, desta forma, um aumento
no valor da FoM. Esses dois parametmse W, encontram-se totalmente descorrelacionados,
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0 que nos permite diferenciar entre o valor da EdJE hoje e solagdo temporal. Além do
ganho na FoM, também obtem-se uma maior precisdo na desg@oiro parametro associ-
ado a evolucao temporal da EdE, reduzindo consideravelmente a incerteza associada a ele.
Aqui, nGs apresentamos o método que pode ser empregadoeplirama reparametrizacao,
bem como a expresséo desenvolvida para a obtencdeddbift pivd que produz uma total
descorrelacéo.

Com isto, sugerimos levar em conta este tipo de reparam@dezs ao momento de estudar
modelosw(z)CDM que sejam casos particulares da EdE geral explorada naistééhio de dis-
sertacdo. Além disto, deveria-se ressaltar a importarcigosto valor da FoOM no espag¢o em
gue os parametros estado descorrelacionados.

Como resultado principal do nosso trabalho, ressaltamossendolvimento de uma ex-
pressao analitica que relaciona o valor da FoM da EdE otigima a FOM da EdE reparametri-
zada, ao utilizarmos o formalismo da Matriz de Informacad-sher e um formalismo ma-
tricial para realizar a transformagéo entre espacos. Bsataufa permite conhecer o valor da
FoM da reparametrizacdo em qualqregtshiftpivd selecionado, sem a necessidade de realizar
novamente a analise estatistica para cada transformag@adie. A importancia da busca pela
optimizacao dos vinculos observacionais, que hoje podena® nos parametros de modelos
w(2)CDM, esta fundamentada na expectativa de obtencdo de dadosauiseais cada vez
precisos que serdo produzidos pela proxima gerac&arsgeys



A Redshifts e tempos de transicao

A existéncia de uma componente de EE no Universo pode gemaceheracdo cosmica sempre
que sua pressao for negativa o suficiente para compensacaagravitacional produzida pelos
demais componentes do Universo, tais como matéria e radid¢ds modelos que possuem
esses trés tipos de matéria-energia, podemos identif@ésafases da expansao cosmica, cada
uma delas dominada por uma dessas componentes. O tempd aoautacem esses diferentes
estagios depende das densidades de energia associadesa@Begionentes.

O Universo primordial era dominado pela radiacdo e, com aresgo, sua densidade decaiu
rapidamented o« a#). Apds essa fase, a matéria, cuja densidade decresca@éppassa a
dominar a dindmica do Universo. Estas duas fases corregpoadima expansao desacelerada.
Por ultimo, o fluido que domina a expanséo é a EE, produzindeeh @celeracdo césmica.

Neste cenério, podemos identificar duas épocas cruciaist, am que as densidades da
matéria e da EE séo iguais, chamada de equiparticio matéigia escura, e a segunda cor-
responde a época de transicao entre a fase desaceleraderadaceEssas duas épocas nao sao
independentes do modelo cosmolégico e, em geral, ocorreterapos diferentes. Determi-
nar oredshifte o tempo em que elas aconteceram, ajudaria a conhecer uim paissobre a
natureza da EELPQ, 101].

Matematicamente, a época de equiparticdo é definida como:

PmlZeq) = pPx(Zeq) (A1)

ou, em termos dos parametros de densidade na época atual,

Qo1 + 29 = Quof (2e9). (A.2)

Por outro lado, aedshiftde transicéo entre a fase desacelerada e a fase aceleradagood
calculado solucionando a equacéao:

0(Zac) = —? =0, (A.3)
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ou, equivalentemente,

g _ —?(p +30)=0 — p(2)+3p() = 0. (A.4)
No caso de um model@CDM, pode ser mostrado que esses dedshiftsseguem a relacao

linear:

Zoe = 231 + 2og) — 1. (A.5)

Para modelosv(z)CDM, uma fase acelerada da expansao € atingida sob duas candi¢coe
primeira é a condicdo de uma EdE< —1/3, e a segunda é condi¢cado de que a densidade da EE
deve ser uma fracéo relevante do conteudo total do Univélgesses modelos, a equagid
pode ser reescrita da seguinte forma:

Qmo(1 + Za)® + Qo (Zac) (1 + 3W(zad)) = O, (A.6)

onde foi desconsiderada a radiagéo devido a sua fracalmanéo a densidade de energia do
universo em baixosedshifts Neste caso, osedshifts z,. e Z,, obedecem uma relagéo mais
complicada que depende, unicamente, da W(E Pode ser mostrada a seguinte relacao:

fzeg  —F(za)(1 + 3W(Za))
(1+2)° (1+2z0®

O tempo em que aconteceram estas duas transi¢des é depethalembdelo e pode ser de-

(A.7)

terminado com a relacao:

* dz
t(Z*):L m, (A.8)

ondez, corresponde &, OU az., dependendo do caso.

Para modelog/(2)CDM, as relacdes anteriores nos permitem transformar vinookparamet-
ros cosmologicos(¥no, Wo, W) €m vinculos nosedshiftsou épocas de transigdo. Poderia-se
ainda realizar uma reconstrucéao do paramkifz) (independente do modelo) para baixed-
shifts(z <1), com o objetivo de impor vinculos rzg., que, a principio, poderiam se transformar
em vinculos nos parametros cosmologicos.
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